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Ocampo por su gúıa a lo largo de este trabajo con el desarrollo de la
estructura, apuntes sobre redacción y disponer de tiempo para resolución
dudas.
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Introducción
La materia oscura se ha propuesto como solución a distintos fenómenos
observados en el universo en los que se puede concluir que hay más
materia de la que conocemos. El problema de esta nueva materia es que
sólo se conocen algunas de sus propiedades más no de qué está compuesta
pues actualmente en el Modelo Estándar de part́ıculas no hay ninguna
part́ıcula capaz de explicar estos comportamientos. En este trabajo se
estudia la propuesta del neutralino como candidato de Materia Oscura,
el cual como consecuencia de imponer la simetŕıa R en el MSSM hace
que sus propiedades puedan explicar los comportamientos observados del
universo correspondientes a materia adicional.
En el primer caṕıtulo se ampĺıa un poco más la discusión fenomenológica
de la introducción de la materia oscura, presentando algunos hechos
que reafirman la idea de que tal materia puede ayudar a explicar los
fenómenos observados. También se mencionan las propiedades que esta
nueva materia debe presentar.
En el caṕıtulo 2 se aborda el problema de la composición de la materia os-
cura, primero con el Modelo Estándar y luego a través de Supersimetŕıa
se propone el MSSM donde la posibilidad de proponer una part́ıcula
que componga la Materia Oscura se ampĺıa al expandir el número de
part́ıculas predichas teóricamente. En particular se propone el neu-
tralino como candidato a ser Materia Oscura y se presentan otras su-
perpart́ıculas importantes en la propuesta.
Para el tercer caṕıtulo, ya propuesto el neutralino en el MSSM como
componente de la Materia Oscura, se analiza su detección directa a través
de su interacción con quarks. Para esto se usan Diagramas de Feynman
con lo que se calculan las secciones eficaces y se obtienen expresiones
para las interacciones neutralino-nucleón. También se analiza cómo esas
interacciones se pueden traducir a interacciones con el núcleo y la rata
de eventos que tales interacciones produciŕıan en un detector.
Luego en el caṕıtulo 4 se analizan los elementos necesarios para poder
realizar estimaciones de la detección directa de Materia Oscura, anal-
izando cuáles son los aspectos que primero se deben definir y elegir.
Luego se obtienen los acoples entre el neutralino y los quarks a partir del
Lagrangiano del MSSM al tomar los sectores de interés y calculandolos
expĺıcitamente en el caso del MSSM para cada uno de los Diagramas de
Feynman. Al final se proveen las diagonalizaciones de matrices de masas
de interés en el MSSM.
Una vez definido tanto el modelo particular como los parámetros y sus
valores para una estimación en particular, en el caṕıtulo 5 se realizan las
estimaciones del modelo realizando escaneos a través de los intervalos
para los valores que toman los parámetros libres del modelo particular,
primero para las secciones eficaces tanto dependiente como independiente
del esṕın y también para la rata de eventos de estas interacciones en un
detector. Luego se mira la dependencia de estas magnitudes analizando
los ĺımites en los que la composición del neutralino vaŕıa. Finalmente se
revisa el comportamiento de la rata de eventos al cambiar el material del
detector, tomando materiales que actualmente se usan en experimentos
de detección directa de Materia Oscura.
Más adelante en caṕıtulo 6 se mencionan algunos experimentos actuales
representativos en la detección directa de materia oscura, analizando sus
principales caracteŕısticas: el material del que se compone el detector,
método de detección, discriminación de eventos, resultados a la fecha y
prospectos para el futuro de tales experimentos.
Para finalizar el trabajo se incluyen las conclusiones obtenidas, tres
apéndices: el primero muestra las convenciones usadas a través de todo
el trabajo, el segundo profundiza en el modelo de Wess-Zumino y en
el tercero se presentan los Diagramas de Feynman con bucles para la
interacción escalar que fueron omitidos en el trabajo. En cuanto a la
bibliograf́ıa sólo se incluye la estrictamente necesaria para el desarrollo
del proyecto, sin descartar que aún hay mucha más que se pueden en-




Tabla de contenido v
1 Preludio 1
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Nuestro universo ha sido estudiado de manera extensa y con éxito, sin embargo, aún
hay ciertos fenómenos y comportamientos que no han sido posibles de explicar con
el conocimiento que se tiene hasta la fecha. Uno de ellos es la posible existencia de
más materia, dejando de lado la que comunmente se ha estudiado. Aśı, se pueden
mencionar algunos fenómenos que dan razón de lo anterior:
En primer lugar recordando los años dorados de la f́ısica corpuscular, se puede
citar a Newton y su ley de gravitación universal para tratar de explicar la velocidad
v de rotación de un clúster. Teniendo en cuenta una distribución de masa M(r) con






con G siendo la constante de gravitación universal de Newton; pero esto no modela
el comportamiento observado para las velocidades de rotación de galaxias aún si
se toma en cuenta el aporte de gas fŕıo al rededor del clúster, es decir, que hay
un aporte extra de masa. La figura 1.1 ilustra el argumento: los datos debidos
a observaciones experimentales para la velocidad de rotación de la galaxia M33
son representados en puntos, mientras que el resultado esperado debido a la teoŕıa
debeŕıa ser el representado por la ĺınea punteada difiriendo claramente y de manera
bastante expĺıcita. Este comportamiento no se puede explicar aún si se toma el
aporte de masa debido a gas fŕıo al rededor del cluster con lo que se hace claro que
debe haber un aporte extra de masa de algún lugar.
En segundo lugar, en 1973 Jeremiah Ostriker y James Peebles realizaron una
simulación de formación de galaxias [1]. En ella tomaron en cuenta interacciones
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Figura 1.1: Curva de rotación para la galaxia M33. La curva experimental (puntos) observada y la curva debida
a la materia luminosa (ĺıneas). Recurso: M33 Image: NOAO, AURA, NSF, T.A.Rector.
entre N cuerpos, asumiendo cada cuerpo o punto como una estrella, y observaron
cómo evolucionaŕıa la formación de galaxias con el tiempo.
De la simulación debida a sólo considerar las interacciones gravitacionales entre los
cuerpos se dieron cuenta que sólo obtendŕıan puntos acumulándose en el centro, nada
parecido a las formaciones existentes, por lo que decidieron introducir la interacción
con un halo masivo. Con esta introducción tuvieron resultados más coherentes y se
dieron cuenta que el parámetro importante a variar deb́ıa ser la masa del halo pues
este parámetro era quien en últimas cambiaba los resultados significantemente para
obtener resultados más acordes a las observaciones obtenidas.
Al realizar variaciones de la masa del halo se dieron cuenta que tal masa deb́ıa ser
de al menos 3 veces la masa debida a los cuerpos en interacción, con lo que se puede
concluir que debe haber una contribución de masa más grande que la de las estrellas
y por supuesto distinta a cualquier objeto brillante en el espacio.
Finalmente, otro fenómeno clave es conocido como lente gravitacional y consiste
en que una fuente lumı́nica como una galaxia lejana está ubicada detrás de otra
galaxia masiva. En principio tal galaxia distante no debeŕıa ser visible desde la
tierra pero debido a la curvatura de la luz, un efecto explicado por la relatividad
general, es posible ver la galaxia distante y de hecho se ven dos imágenes virtuales
de ella.
En la figura 1.2 se ve esquematizado el efecto de lente gravitacional donde entre la
galaxia distante y la tierra se interpone un clúster de galaxias, es decir un cúmulo
de galaxias cercanas, y son producidas dos imágenes virtuales de la galaxia distante
que son visibles desde la tierra. Esta curvatura debe ser proporcional a la masa en
la galaxia o clúster ubicado entre la tierra y la galaxia distante, por lo que se puede
estimar la composición de masas que curvan la luz. Este método puede ser usado
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para medir la masa extra que se menciona en el experimento de Ostriker y Peebles
en las galaxias que causan el lente gravitacional.
Figura 1.2: Esquema del efecto de lente gravitacional. Ilustación por Ian Worpole (www.ianworpole.com)
Adicional a los argumentos mencionados anteriormente hay más efectos como el
fondo cósmico de microondas (CMB por sus siglas en inglés), estudiado por [2] y [3]
por ejemplo, y las colisiones de clústers, en particular el cúmulo bala (Bullet Clus-
ter) que consiste en dos cúmulos de galaxia en colisión donde se ha podido estudiar
efectos de lente gravitacional de los que se puede concluir que son debidos a materia
no lumı́nica y más aún que tal materia adicional no se ve afectada en un choque
de clusters [4]. Estos efectos, entre otros, permiten afirmare que debe existir más
materia fuera de la debida a estrellas, planetas, gases, en fin, objetos visibles.
Esta materia presente en el universo tiene la curiosa propiedad de que no es visible,
es decir que no interacúa electromagnéticamente con la materia común. Es por esto
que se le propone el nombre de Materia Oscura (MO). Otra propiedad que la MO
presenta es la interacción gravitacional pues atrae otros cuerpos visibles como se
podŕıa concluir del experimento de Ostiker y Peebles.
También debe ser estable o tener una vida mayor que la edad del universo para que
aún esté presente en el universo luego del fin del equilibrio térmico durante la for-
mación del universo, es decir luego de que la temperatura del universo en formación
descendiera y que las interacciones en el universo temprano se desequilibrasen. La
MO no debe presentar interacción fuerte pues no parece tener enlaces con la materia
ya conocida.
Más aún la MO debe estar compuesta por part́ıculas no conocidas pues no hay
part́ıculas en la f́ısica ya estudidada para explicar tales comportamientos[5]. Orig-
inalmente se creyó que los neutrinos podŕıan ser materia oscura pero por el hecho
de ser tan ligeros, no resultan compatibles con las observaciones de formación de
estructuras en el universo [6].
Otros intentos por explicar los comportamientos observados en el universo y que
dan razón de la MO han sido por su puesto modificar las Leyes de la Dinámica de
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Newton (MOND) de manera que no se requieran part́ıculas sino que la gravedad
se comporte de otra manera y que las interacciones que conocemos sean un ĺımite
de una teoŕıa más general. Estas teoŕıas han fracasado pues no reflejan todas las
observaciones [7].
Un modelo que śı plantea part́ıculas y parte del Modelo Estándar de part́ıculas es
el Modelo de Singlete Escalar donde se adiciona un bosón al modelo estándar y su
interacción con el Higgs para que sea masivo, este modelo suple las condiciones de
densidad reliquia de MO y adiciona sólo dos parámetros nuevos por lo que es un
buen modelo sobre el cual trabajar. Sin embargo para este trabajo se estudia el neu-
tralino pues Supersimetŕıa soluciona muchos de los problemas actuales del Modelo
Estándar.
Ya con la convicción de que debe haber MO en el universo las siguiente pregun-
tas son ¿qué es?, ¿qué tanta cantidad hay en el universo? y más importante aún
¿de qué se compone?. Para estudiar su distribución y propiedades se puede partir
por ejemplo de resultados de CMB, lentes gravitacionales, emisión de rayos X en
clústers, experimentos tanto de detercción directa como de indirecta. Un resultado
interesante es el del experimento Planck [2], que es un experimento de CMB, ha
establecido que el universo estaŕıa compuesto de 4,9% materia común, 26,8% de lo




2.1 Si existe la materia oscura, ¿de qué está com-
puesta?
En cuanto a part́ıculas, todas las preguntas que surjan debeŕıan ser solucionadas
de forma sencilla por el Modelo Estándar de Part́ıculas (ME); sin embargo esto no
sucede siempre pues el mismo presenta algunos problemas. Es aśı como surge la
necesidad de recurrir a Supersimetŕıa (SUSY) para extender el ME y aśı poder dar
solución a tales preguntas, espećıficamente en el caso de la MO.
2.1.1 Modelo Estándar de part́ıculas
La f́ısica de part́ıculas se centra en el estudio de los componentes de la materia y
la interacción entre ellos. Actualmente existe el Modelo Estándar (ME) de f́ısica de
part́ıculas, el cual da cuenta con una precisión excepcional la vasta mayoŕıa de las
observaciones experimentales.
Dichas observaciones corresponden a experimentos realizados en una muy amplia
escala de enerǵıas que van desde las más bajas hasta el rango de los 1012 eV, que
corresponde a las enerǵıas t́ıpicas de los aceleradores acutales como el LHC [9] y
sus experimentos ATLAS [10], CMS [11]. Incluso medidas astrof́ısicas con energias
que pueden llegar hasta más allá de los 1020 eV, como por ejemplo en los rayos
cósmicos, proveen resultados emṕıricos que reafirman el modelo estándar como se
ha observado en AUGER [12] e IceCube [13].
Aún aśı, existen cuatro grandes problemas que en el marco del Modelo Estándar
no tienen explicación y que por tanto señalan la existencia de una nueva f́ısica: el
primero corresponde a la masa de los neutrinos, cabe recordar que en el modelo
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estándar los neutrinos no son masivos. El segundo es que no explica el mecanismo
por el cual el bosón de Higgs, recién descubierto en el LHC [14], es estable ante
correcciones radiativas. Tampoco se logra la unificación de los acoples gauge a gran
escala y finalmente no ofrece ningún candidato viable para la materia oscura.
2.1.2 Supersimetŕıa
Buscando extender la f́ısica de part́ıculas se hace conveniente usar un modelo en que
los problemas del ME se solucionen y Supersimetŕıa (SUSY) es el modelo ideal para
ello.
SUSY es una teoŕıa en la que se relacionan bosones con fermiones mediante
transformaciones y al igual que en el modelo de Dirac para fermiones aparecen
antipart́ıculas para cada part́ıcula, en SUSY aparecen nuevas part́ıculas de manera
que a un bosón del ME le corresponde un súpercompañero fermión y a un fermión
del ME le corresponde un súpercompañero bosón, extendiendo aśı el número de
part́ıculas en el modelo. Esto soluciona un problema del ME pues se tienen nuevas
part́ıculas que pueden ser candidatas a MO.
También se soluciona el problema de las correcciones radiativas para el Higgs,
pues al introducir part́ıculas con estad́ıstica de esṕın contrarias a las ya existentes,
se cancelan las divergencias cuadráticas a la masa del bosón de Higgs y aśı mismo
se puede lograr la unificación de las fuerzas fundamentales. Otro aspecto de esta
introducción es que los bosones y fermiones están relacionados, a diferencia de lo
que se tiene en el ME donde se tratan por aparte.
Para entender cómo funciona SUSY se puede revisar el modelo de Wess-Zumino
[15] (ver Apéndice B), donde se trabaja con un fermión y un bosón, que a pesar de
no representar ningún sistema f́ısico real, el modelo permite calcular los elementos
de una teoŕıa de campos y visualizar propiedades de SUSY como simetŕıa.
A continuación se mostrarán los elementos necesarios para proponer un Lagrangiano
invariante bajo SUSY. Este proceso se hará de manera resumida y sencilla pero en
caso tal de necesitar una mejor definición o más claridad, se pueden revisar [16]
y/o [17]. Lo anterior permitirá extender el ME para aśı poder buscar un posible
candidato a ser MO.
Formalismo SUSY
Para proponer modelos supersimétricos se hace necesaria la introducción de los
supercampos. Estos campos son funciones del espacio tiempo y de las variables de
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Grassmann, donde la introducción de estas variables se puede entender como una
extensión al espacio tiempo.
φ(z) = φ(xµ, θα, θ̄α̇) (2.1)
donde las variables de Grassmann están relacionadas por θα = θ̄†α̇, y se tienen
convenciones de ı́ndices de espinor de Weyl. Puesto que estos ı́ndices sólo pueden
tomar dos valores las potencias mayores a 2 se hacen cero.















de manera que se tomen campos que cumplan la condición:
D†α̇φ(z) = 0, Dαφ
†(z) = 0. (2.3)
Los campos que cumplen tales condiciones son conocidos como quirales o lineales.
Estas ecuaciones diferenciales se pueden resolver en coordenadas yµ = xµ − iθσµθ̄
y luego se pueden expandir en potencias de x, donde la solución más general es un
supercampo de la forma:
Φ = φ(y) +
√
2θψ(y) + θθF (y)










µθ̄ + θθF (x) (2.4)
Φ† = φ∗(y) +
√
2θ̄ψ̄(y†) + θ̄θ̄F (y†)











donde φ es un bosón, ψ es un fermión y F es un campo escalar auxiliar. De manera
que Φ constituye lo que se conoce como un supermúltiplo, si por ejemplo se toma
el supermúltiplo que contiene al bosón de Higgs, el campo φ seŕıa el mismo campo
escalar del ME y ψ seŕıa su súpercompañero fermión. F es un campo escalar que




Un supercampo vectorial en el gauge de Wess-Zumino (WZ), el cual elimina
componentes del campo vectorial general, viene expresado junto a sus potencias
como:




V 2 = θθθ̄θ̄VµV
µ
V 3 = 0. (2.5)
La importancia del gauge de WZ es que en él las potencias superiores a 2 se hacen
cero, lo cual hace renormalizable un Lagrangiano invariante bajo transfomaciones
gauge.
En un supercampo vectorial hay un campo Vµ que cumple las funciones de un
campo vectorial, de la misma manera que el bosón Wµ, en el ME y un campo λ que
es el súpercompañero de ese campo vectorial.
El Lagrangiano más general que involucra transformaciones gauge, que es invari-
























donde los ta son los parámetros generadores de la transformación gauge, mij y gijk










Del Lagrangiano (2.6) se ve que hay un sector cinético, un sector debido a la
transfomación gauge (que contiene las interacciones mediadas por campos gauge) y
un sector que contiene interacciones que dan lugar a campos masivos. La notación
usada en (2.6) no significa evaluado sino que se toman sólo las componentes que
contienen tales términos, usualmente se usa esta notación o la de las integrales de
Berenzin (Apéndice A) que son totalmente equivalentes.
Si SUSY es una simetŕıa exacta de la naturaleza, los pares part́ıcula-súpercompañero
debeŕıan tener las mismas propiedades: números cuánticos y masa, pero como esto
no ha sido evidenciado en los experimentos, se hace claro que SUSY es una simetŕıa
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que debe estar rota. Por desgracia en cuanto al rompimiento de simetŕıas en SUSY,
este el sector menos entendido del modelo y en consecuencia aqúı surgen algunos de
los parámetros desconocidos del mismo.
Para no arruinar lo bueno de SUSY deben tenerse ciertas restricciones sobre
cómo se rompe esta simetŕıa, de manera que sólo se pueden agregar términos que
sean masivos y que tengan la forma del superpotencial con coeficientes arbitrarios.
Dos métodos sencillos pero ilustrativos son mostrados en el caṕıtulo 6 de [16].
Un elemento adicional a teoŕıas SUSY es la Paridad R, el cual es un número
cuántico conservativo dado por:
R = (−1)2s+3B+L (2.8)
Donde s es el esṕın, B y L el número bariónico y leptónico respectivamente. Esto
tiene 3 consecuencias muy interesantes:
• Las superpart́ıculas decaen en un número impar de superpart́ıculas
• Las superpart́ıculas son producidas en pares y
• La superpart́ıcula más ligera (LSP) es estable.
Estas consecuencias son interesantes pues hacen que el modelo SUSY sea acorde a
lo visto en la experimentación y más aún, permite proponer un candidato para MO
que en general es el LSP de la teoŕıa.
2.1.3 MSSM
Un modelo más realista que el de Wess-Zumino y que śı representa un modelo
f́ısico real es la extensión mı́nima supersimétrica al modelo estándar (MSSM) el cual
incorpora la fenomenoloǵıa del modelo estándar dictada por el grupo de simetŕıa
U(1)×SU(2)L×SU(3)C y le adiciona SUSY, creando un nuevo grupo de part́ıculas
que son súpercompañeras de las part́ıculas ya conocidas.
En la tabla 2.1 se ilustra cómo se construye el MSSM mediante la introducción
de los supermúltiplos que guardan relación con las part́ıculas del ME. Estos son
compuestos de manera que si se tiene por ejemplo el campo eR su supercompañero
es denotado por ẽR y el campo auxiliar F será función de eR también.
La diferencia más notoria con el ME es la introducción de un doblete de Higgs adi-
cional, de manera que se tienen dos dobletes de Higgs mientras en el ME se tiene
sólo uno. Aunque esto no parece seguir el argumento de ser un modelo mı́nimo se
puede mostrar que la introducción de un Higgs adicional es necesario pues en el ME
9
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Supermúltiplo Carga UY (1)
Representación Contenido part́ıculas
SU(2)L ME SUSY Auxiliar
V a 1 3 W aµ λ
a Da






















































Table 2.1: Zoológico de part́ıculas en el MSSM. En alguna literatura a los gauginos
se les denota de manera similar a los Higssinos, de manera que λ = B̃µ y λ
a = W̃ aµ .
un Higgs da masa a los quarks up y su conjugado a los quarks down pero en un
supermúltiplo no pueden aparecer el campo y su conjugado.
Más espećıficamente el rompimiento de simetŕıa electrodébil para el sector fermiónico
se realiza en el modelo estándar cuando el Higgs φ adquiere un VEV en el La-
grangiano:
Lmasas ME = −yel̄iLφieR − ydq̄iLφidR − yuεij q̄iLφ∗juR + h.c. (2.9)
donde yn son los acoples de Yukawa que dan razón de las masas de los fermiones y l
i
L,
qiL, eR, dR y uR son las componentes del ME de Φl, Φq, Φe, Φd y Φu respectivamente
mientras que en el MSSM el rompimiento de simetŕıa electrodébil viene del término
conocido como superpotencial [5]:
W =
[










con µ como el parámetro de masa del higgsino y hn los respectivos acoples de Yukawa
en el MSSM. Con la introducción y definición de los supermúltiplos del MSSM se
puede proceder a escribir el Lagrangiano completo del modelo más sin embargo
sólo basta escribir expĺıcitamente los necesarios para la detección directa de materia
oscura. Es decir interacciones entre el candidato a materia oscura y los quarks que
son los que componen la materia ordinaria; de manera que el último paso que hace
10
falta es diagonalizar las matrices de masa para hallar los eigenvalores de masa y
proponer el LSP del modelo.
En este trabajo se propone al neutralino más ligero como el LSP, y para poder
revisar su detección directa basta diagonalizar las matrices de masa para el neu-
tralino, los quarks, los squarks y los Higgs neutros pues el neutralino interactúa con
los quarks a través de Higgs neutros, el bosón Z y squarks.
Neutralinos. El sector del neutralino χTi = (λ, λ
3, H̃01 , H̃
0






TMNχi + h.c. (2.11)
donde MN es la matriz simétrica:
MN =

M1 0 −mZsW cβ mZsW cβ
∗ M2 mZcW cβ mZcW sβ
∗ ∗ 0 −µ
∗ ∗ ∗ 0
 (2.12)
y el neutralino como tal es una part́ıcula Majorana lo que quiere decir que su an-
tipart́ıcula es él mismo, lo que va a tener como consecuencia que el neutralino se
autoaniquile. Esto es importante si se quiere proponer al neutralino como candida-
teo a ser MO pues de esta forma se tiene un mecanismo simple para la producción
de part́ıculas en el universo temprano mediante aniquilación de materia oscura.







|. En la matriz MN , M1 y M2 son las masas de los gauginos de
U(1) y SU(2) respectivamente, los gauginos de SU(2) son tres: uno neutro (λ3) y
otros dos cargados (λ±). β es un parámetro de rompimiento de simetŕıa electrodébil





la notación corta para las funciones trigonométricas de β son cβ y sβ para las fun-
ciones coseno y seno respectivamente. Aśı mismo se usa la misma contracción para
las funciones del ángulo de Weinber θW , sW y cW para las funciones seno y coseno.
Finalmente mZ es naturalmente la masa del bosón Z. El MSSM presenta un prob-
lema y es que ya en la experimentación se tienen demasiados parámetros libres, en
realidad 124 para ser exactos, a los cuales sólo se les pueden imponer condiciones
para que la fenomenoloǵıa represente o esté acorde a la actual del ME, que ha sido
probada en experimentos en altas enerǵıas.
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Higgs. Respecto a los Higgs la simetŕıa electrodébil es rota cuando estos adquieren



























y de estos Higgs salen 5 estados masivos usualmente denotados como h0, H0, H±, A0.














Quarks. Las matrices de masas para los quarks están dadas igual que en el ME
donde las masas vienen determinadas por los acoples de Yukawa y el valor de vaćıo
del Higgs teniendo en cuenta que como se explicó antes un Higgs da masas a los
quarks up y otro a los down.
Squarks Para los squarks se ha optado por tomar sus masas degeneradas y sus
matrices diagonales, de manera que esto simplifica los cálculos de sobremanera.
Ya con los estados que se requerrirán para detección directa definidos y con
el LSP como el neutralino, se adopta la notación en que el neutralino más ligero
se denotará por χ̃0 mientras no hayan riesgos a confusiones. Se puede proceder a




Ya establecido cuál es el candidato a ser materia oscura y tanto sus propiedades
como el modelo en que se trabaja se puede proceder a mirar su interacción con la
materia común para aśı poder predecir cómo interectuaŕıa la MO con un detector.
Ésto se realiza en tres pasos: Primero se mira la interacción al nivel más bajo, es
decir, mediante los diagramas de Feynman se calcula la amplitud de la interacción
del neutralino con los quarks, que son el nivel más bajo de composición de materia
ordinaria. Vale aclarar que para éste trabajo sólo se tomarán diagramas a nivel
árbol. Luego se mira la interacción con los nucleones, ésta vez usando resultados
de la matriz hadrónica pues ésta da razón de cómo se distribuyen los quarks en el
nucleón. Éstos estimados son la combinación de resultados tanto emṕıricos como
experimentales.
Finalmente se usa el factor de forma que es el que contiene la forma de adicionar
coherentemente las funciones de onda para los estados de nucleones en el núcleo y
la dependencia del momentum de las part́ıculas. El factor de forma también es una
aproximación de la realidad pues no es bien estimado y si se quiere usar un factor
de forma que represente mejor la realidad aśı mismo se debe usar un factor de forma
más complejo.
3.1 Dispersión elástica
Como se mencionó antes, la dispersión elástica se toma de los diagramas de Feynman,
descritos a continuación para cada tipo de acople, que dictan la interacción entre
MO y común y para el caso preciso del neutralino se tienen dos tipos de interacción:
la escalar y la axialvectorial (esṕın), la interacción vectorial en éste caso no tiene
cabida pues el neutralino es una part́ıcula Majorana. Aśı pues la interacción y por
ende la detección se da en dos ámbitos, el de la independiente y la dependiente del
13
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Figura 3.1: Diagrama de Feynman para la amplitud de dispersión axialvectorial del
neutralino y quarks
esṕın.
Por lo general la interacción escalar predomina cuando el detector está compuesto
por elementos pesados por razones expĺıcitas que se verán a continuación con la
expresión para la seeción eficaz; la sección eficaz dependiente del esṕın no tendrá
esta misma dependencia y de hecho será mucho menor que la escalar para ciertos
casos que se discutirán en el caṕıtulo 5 cuando se hagan las simulaciones para ambas
interacciones. Finalmente la interacción vectorial no se toma en cuenta pues como
se mencionó antes el neutralino es una paŕıcula Majorana, es decir la part́ıcula es su
misma antipart́ıcula y por ello una expresión de la manera χγµχ se hará cero por la
estructura de las matrices γ.
3.1.1 Interacción dependiente del esṕın en el MSSM
La interacción dependiente del esṕın o axialvectorial está dada por el diagrama de
Feynman de la figura 3.1, la cual está dada completamente a nivel árbol y mediada
por un bosón Z y por un squark. De ésta interacción se obtienen los términos de
acople αSD extrayéndolo del sector del Lagrangiano:
∆Laxialvectorial = αSD (χ̄γ
µγ5χ) (q̄γµγ5q) (3.1)
los cuales están dados completamente por la teoŕıa y el modelo en que se trabaja.








de lo cual GF es la constante de Fermi y los ∆q son extráıdos de cálculos de
la matriz de corriente axialvectorial en un nucleón 〈n| q̄γµγ5q |n〉. Los valores de
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∆q presentan altas incertidumbres pues no han sido calculados de manera precisa
como muchos de los cálculos nucleares, sin embargo se pueden realizar aproxima-
ciones tanto experimentales como teóricas, un caso es mediante dispersión inelástica
polarizada de donde se pueden obtener los valores para la matriz de corriente axi-
alvectorial.
Con la interacción del neutralino y el nucleón ya definida se puede definir también












J(J + 1) (3.3)
donde J es el momentum total del núcleo, 〈Sp,n〉 es el valor de esṕın en el núcleo y








N). Con la definición de la
sección eficaz a momentum cero, para la extensión de la interacción con un nucleón
a la interacción con el núcleo en śı bastará con adicionar a la expresión el factor de










donde cabe anotar que se usa la relación d|q|2 = 2mNdER para poder expresar
la sección eficaz diferencial en función de la enerǵıa depositada en el detector ER
en lugar de estar en función del momentum q y F (ER) es el factor de forma. El
factor de forma que contiene la dependencia del momentum en el caso de la sección
dependiente del esṕın se toma de forma polinomial de manera que ésta encaje con








con y = 0.25(1fm)A1/6|q|2 y definiendo tanto:
a0 = ap + an, a1 = ap − an (3.6)
como:
S(q) = a20S00 + a
2
1S11 + a0a1S01 (3.7)
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3.1.2 Interacción independiente del esṕın en el MSSM
La interacción independiente del esṕın o escalar está mediada por un squark y por
Higgs neutros, como es de esperarse, como lo muestran los diagramas de Feynman
de la figura 3.2.
Figura 3.2: Diagrama de Feynman a nivel árbol para la interacción escalar del
neutralino y quarks
Éstos diagramas están dados a nivel árbol y serán los únicos a considerar en
éste trabajo, es decir se ha optado por ignorar diagramas con bucles porque son
subdominantes. Ésta decisión se basa en el hecho de que los diagramas de Feynman
al ser una especie de expansión en Taylor, cuando se evitan diagramas con bucles se
pierde información, del mismo modo en el que se pierde al cortar una expansión en
Taylor en algún punto, sin embargo como cálculo en primera aproximación tomar
en cuenta sólo diagramas a nivel árbol es un cálculo más que aceptable.
Los acoples de la interacción escalar son extráıdos del Lagrangiano al escribirlo
en términos de los estados masivos de la manera
∆Lescalar = αSI (χ̄χ) (q̄q) (3.9)
y de manera similar al caso dependiente del esṕın se define la interacción escalar a







donde los términos fTq son obtenidos de cálculos de la matriz de corrientes para
quarks ligeros 〈n|mq q̄q |n〉 para un nucleón n, la cual es obtenidas a través del
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cálculo del término sigma nucleón-pión y también acarrea imprecisiones como todos
los cálculos nucleares por su dif́ıcil estimación.
También se define la sección eficaz a transferencia de momentum cero indepen-




[Zfp + (A− Z)fn]2 (3.11)
siendo Z el número de protones y (A−Z) el de neutrones en el núcleo; usualmente
se hace la aproximación de que fp ' fn de manera que la sección eficaz queda
proporcionar a A2. La sección eficaz diferencial que dará la interacción neta entre el











donde mN es la masa del núcleo.
Con respecto al factor de forma en el caso de la interacción escalar se pueden
usar dos que son los más recomendados [5]: Exponencial y Woods-Saxon.
El factor de forma más simple es el exponencial dado por la expresión:
F (ER) = exp(−Q/3mNR20) (3.13)
donde R0 = 10
−13cm[0.3 + 0.91(mN/GeV )
1/3] es el radio del núcleo.








donde j1 es una función esférica de Bessel, R1 = (R
2 − 5s2)1/2, R = 1.2fmA1/3 y
s ' 1fm.
3.2 Rata de eventos
Ya completa la teoŕıa para la dispersión elástica se puede proceder a analizar el
siguiente nivel de la interacción: la escala astrof́ısica, es decir, cómo interactúa la
materia oscura con un detector ubicado en la tierra y para lo cual es necesario
hacer uso de argumentos astrof́ısicos. Debe tenerse en cuenta que en nuestra galaxia
hay una densidad ρ0 de MO al rededor de la tierra y que ésta debe interactuar
con el detector generando un número de eventos, más aún una rata de eventos.
17
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Ésta se puede decir estaŕıa dada en su expresión más simple por R ≈ nσ〈v〉/mN
donde se tienen un número de part́ıculas de MO n = ρ0/mχ interactuando con una
probabilidad dada por la sección de dispersión elástica σ debida a una velocidad
promedio 〈v〉 por unidad de masa del núcleo del detector mχ.
Pero como es usual en la f́ısica, la expresión más simple es también muy lejana
a la realidad por lo que se debe modelar de un modo más realista la interacción
astrof́ısica. Primero se debe tener en cuenta la densidad de MO que es una constante
determinada por medidas astrof́ısicas de densidad reliquia y mediciones de curvas
de rotación entre otras condiciones observacionales.
Segundo la velocidad es mejor modelada por una distribución f(v) pues el universo
en śı está en constante movimiento y en principio éste factor debe tomar ésto en
cuenta pero en primera aproximación se puede tomar una distribución Gaussiana













con v0 ≈ 220km/h siendo la velocidad circular del sol al rededor del centro de la
galaxia. Un factor de velocidad más realista toma en cuenta el movimiento de la
tierra con respecto al centro de reposo galáctico ve(t), de manera que v → v’ =





























tp=Junio 2 ± 1.3 d́ıas. Éste factor de velocidades es especialmente útil si se quieren
analizar los experimentos DAMA/LIBRA [20] o CoGeNT [21] en detección directa
pues en ellos se toma en cuenta la dependencia temporal a través del año.
Finalmente la sección eficaz debe tener una dependencia del factor de forma y
similarmente a la escogencia del factor de velocidades si se quiere modelar en una
manera más exacta se debe escoger una expresión más compleja.


















Esta expresión toma en cuenta la distribución de velocidades de la materia oscura
entre las velocidades vmin =
√
(mNER)/(2m2r) que es la velocidad mı́nima para
producir un retroceso nuclear y la velocidad local de escape vesc la cual es la velocidad
máxima a la cual la MO está gravitacionalmente ligada a la v́ıa láctea. En cuanto a
los ĺımites en las enerǵıas para el detector, ET es la enerǵıa mı́nima que el detector es
capaz de medir. También se deben llamar los resultados para las secciones eficaces














Para deshacerse de la dependencia del momentum y poner todo en función de
la enerǵıa en el detector se hace uso de la expresión para el momentum en el eje









(1− cos θCM) (3.20)





Del modelo a los resultados
4.1 Sobre los parámetros del modelo
Para poder obtener a partir de la teoŕıa los resultados que se espera tener en el
laboratorio se hace necesario escoger ciertos aspectos:
• La parametrización en el MSSM
• Los valores de los parámetros en el MSSM
• Las aproximaciones a usar en los factores de forma
• El factor de velocidades
• La densidad local de MO (ρ0)
La parametrización en el MSSM : Como se mencionó antes el MSSM cuenta con
124 parámetros libres entre los cuales están: los parámetros µ y tan β, 3 parámetros
en la masa del neutralino Mi, la masa del Higgs pseudoescalar mA, 18 parámetros
en las matrices 3×3 de masa para los squarks M2
Q̃
, M2ũ , M
2
d̃
, 12 parámetros en las
matrices 3×3 para los sleptones M2
L̃
, M2ẽ y finalmente 27 parámetros en las matrices
de rompimiento de SUSY Au, Ad, Ae.
Es por tal cantidad de parámetros que se deben asumir suposiciones en el mod-
elo para reducirlos, por ejemplo el pMSSM que es de las parametrizaciones toma
masas degeneradas para squarks y sleptones de primera y segunda generación (5
parámetros), masas para tercera generación de squarks y sleptones (5 parámetros),
el parámetro de rompimiento SUSY Ai sólo toma valores para los squarks de ter-
cera generación (3 parámetros)los tres parámetros de masa para el neutralino (3
parámetros) y tan β y mA dando en total un número de parámetros libres de 18.
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Otra parametrización usual es mSUGRA en donde sólo se tienen 5 parámetros
libres: una masa común para los escalares (bosones de Higgs, sleptones, squarks)
m0, una masa para los gauginos y Higgsinos m1/2, un término general A0, tan β y
el signo de µ.
Los valores de los parámetros en el MSSM : En principio los parámetros libres
son eso, precisamente libres y podŕıan tomar cualquier valor pero para poder rep-
resentar la f́ısica de part́ıculas debe cumplir al menos con la fenomenoloǵıa del ME,
por ejemplo las masas de las nuevas spart́ıculas deben estar por encima a las en-
erǵıas estudiadas en los experimentos actuales pues no se han encontrado evidencias
fuertes que prueben que esas part́ıculas están presentes a tales enerǵıas, aśı mismo se
pueden establecer otras condiciones para ponerles cotas a los valores con resultados
experimentales de manera fenomenológica.
Factores de forma y de velocidades : Como se mostró en el caṕıtulo 4 para de-
tección directa se pueden elegir distintas expresiones de los factores de forma, ya
sean escalar o axialvectorial y para los factores de velocidad dependiendo del modelo
que se quiera tomar. Por lo general se puede tomar una distribución de velocidades
Maxwelliana si no se quiere analizar la dependencia en la modulación con respecto
a los meses.
La densidad local de MO : Este podŕıa ser el aspecto más incierto hasta ahora
pues al calcularlo se tienen incertidumbres dependiendo del método de obtención y
el modelo que se use. Por ejemplo podŕıa calcularse de las curvas de rotación de
galaxias y teniendo en cuenta una distribución esférica de materia oscura, claramente
de las curvas de rotación de la galaxia se obtienen incertidumbres pues no son bien
medidas desde la posición que tiene la tierra en la galaxia no se pueden medir con
gran precisión y el modelo esférico aunque conveniente no es el más cercano a la
realidad. Para las estimaciones se usará un valor estándar de ρ0 = 0.3 GeV cm
−3
como se sugiere en [5] y [18]. Otros valores se pueden encontrar en la tabla 4.1
donde los últimos tres valores son obtenidos usando un modelo de simetŕıa esférico
y los demás obtenidos por mediciones locales como curvas de rotación de galaxias,
velocidad de rotación del sol, etc.
Con estos aspectos a considerar en mente se puede seleccionar el modelo y la
parametrización en la que se piensa trabajar. Para la estimación en éste trabajo se
toma algo parecido al pMSSM tomando los parámetros libres que se toma en esa
parametrización pero ademas asumiendo una masa degenerada para los squarks en
śı, es decir los squarks up y down de primera, segunda y tercera generación tienen
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Referencia Año ρ0 [GeV cm
−3]
Holmberg y Flynn [22] (2004) 0.324 ± 0.1
Bienaymé et al. [23] (2006) 0.51 ±0.56
Bovy y Tremaine [24] (2012) 0.3 ± 0.11
Garbari et al. [25] (2012) 0.33+0.25−0.075
Saluci et al.[26] (2010) 0.43 ± 0.15
Catena y Ullio [27] (2010) 0.385 ± 0.027
McMillan [28] (2010) 0.4 ± 0.04
Table 4.1: Valores estimados para la densidad de materia oscura en varios trabajos.
Una recopilación de resultados interesante se puede hallar en [29]






lo cual reduce otro parámetro. De manera que se tienen como parámetros libres
una masa para los squarks mq̃, 2 masas de gauginos M1 y M3, tan β, µ que se toma
positivo, la masa del Higgs pseudoescalar mA y los 3 parámetros Ai para la tercera
generacion de quarks, un total de 9 parámetros libres.
Con respecto a los valores de éstos parámetros se usa como gúıa los sugeridos en
[5] y se hace una especie de intersección con los ĺımites actuales [30] obteniendo:
80 GeV ≤ mA ≤ 1 TeV, 20 GeV ≤M2 ≤ 500 GeV, (4.2)
20 GeV ≤ µ ≤ 500 GeV, 160 GeV ≤ mq̃ ≤ 10 TeV,
1 ≤ tan β ≤ 60.
Aunque faltan 4 parámetros para definir sus cotas, como se verá cuando se
obtengan los términos de acoples se verá que para detección directa sólo se necesitan
los dados anteriormente.
Para los factores de forma se toman el (3.8) y (3.13) donde el factor de forma
para la interacción axialvectorial se toma con los valores estimados para el polinomio
dados por [31].
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4.2 Obtención de los acoples
Para obtener los términos de acople es necesario examinar el Lagrangiano del MSSM
reemplazando en (2.6) los supermúltiplos definidos en la tabla 2.1 y tomando:





como generadores de las transformaciones gauge de U(1)×SUL(2)×SUC(3) donde
τa = σa/2 con σ siendo las matrices de Pauli y λG las matrices de Gell-Mann.
Los términos de acople g′, g y gs los mismos acoples que en el ME y Y es la
hipercarga débil. También es necesario como se mencionó antes introducir un sector
de rompimiento de SUSY denotado usualmente como Lsoft para ser consecuentes
con la fenomenoloǵıa probada actualmente.
Para detección directa no es necesario examinar todo el Lagrangiano sino exami-
nar el sector del neutralino y dependiendo de la part́ıcula mediadora de la interacción
entre el neutralino y los quarks hallar el acople respectivo. Por ejemplo, en la inter-
acción axialvectorial la interacción está mediada por un bosón Z, por ello se debe
revisar el sector del Lagrangiano que contenga la interacción del neutralino con el
bosón Z y aśı mismo el otro “lado” del diagrama, es decir buscar la interacción
entre un quark y antiquark con el bosón Z. Para obtener el sector de la interacción
buscada, se busca en el Lagrangiano términos que contengan las part́ıculas involu-
cradas y como el neutralino es mitad gaugino es conveniente escribir expĺıcitamente























−(ψ̄σ̄µτaψ + iφ∗τa∂µφ)W aµ −
√







−(ψ̄σ̄µψ + iφ∗∂µφ)Bµ −
√






−(ψ̄σ̄µλαψ + iφ∗λα∂µφ)Gαµ −
√







µa + Y 2g′2BµBµ)φ


















De la expresión anterior los Gαµ y los Ḡ
α cumplen la misma función que los bosones
vectoriales V aµ y V
a con la diferencia que éstos pertenecen a SUc(3). De éste sector
del Lagrangiano se obtienen las interacciónes de los supermúltiplos con los bosones
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gauge de manera expĺıcita, con la claridad de que en 4.4 aún no se ha roto simetŕıa
electrodébil; por lo que aún está expresado en términos de los bosones Bµ y W
3
µ en
lugar del bosón neutro Zµ y el fotón Aµ por ejemplo.
Para adicionar el hecho de romper simetŕıa electrodébil basta con tener en cuenta
las matrices de diagonalización para cada uno de los estados masivos, de manera










donde N es la matriz que diagonaliza 2.12 con lo que se obtienen los neutralinos








mientras que para los bosones neutros al igual que en el ME se guardan las relaciones













4.2.1 Diagrama mediado por el bosón Z
Para obtener el término de acople se hizo necesario, como se mencionó antes, re-
visar el Lagrangiano para obtener el acople entre neutralino-neutralino y Z y quark-
antiquark y Z.
Interacción neutralino-neutralino-Z
Ésta interacción se obtuvo del sector:[
Φ†H1 exp(gτ
aV a + g′Y V )ΦH1 + Φ
†
H2




y más espećıficamente del primer término de la segunda y tercera ĺınea en 4.4 que
da la interacción entre los supercompañeros de los Higgs y los bosones neutros si
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se toman sólo los bosones W 3µ y Bµ que son componentes del bosón Zµ. Luego de

















































Para ésta interacción se tomó el sector de los supermúltiplos que contienen tanto
quarks derechos como izquierdos:[
Φ†q exp(gτ
aV a + g′Y V )Φq + Φ
†
u exp(g







de nuevo se toman los primeros términos de la segunda y tercera fila para Φq y sólo
el primer término de la tercera fila para Φu y Φd con lo que además teniendo las






























lo cual teniendo en cuenta las relaciones entre las matrices σµ y γµ se puede
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con T q3 y Q
q siendo el isoesṕın débil y la carga del quark q = u, d respectivamente.
Ya con ambos vértices del diagrama de Feynman se puede extraer la parte del
térmico de acople αSD debido al diagrama mediado por un bosón Z; para ello se
debe recordar que el neutralino en cuestión es el LSP, es decir χ = χ̃01 y además










4.2.2 Diagrama mediado por squark
El siguiente diagrama a considerar es el diagrama mediando la interacción a través
de un squark, éste diagrama tiene la peculiaridad de que está presente tanto en la in-
teracción escalar como en la axialvectorial, por ende es de suma importancia obtener
los términos de acople y entender por qué está presente en ambas interacciones.
Interacción neutralino-quark-squark
Puesto que un vértice del diagrama de Feynman es el conjugado del otro vértice,
basta con obtener el término de la interacción neutralino-quark-squark la cual se
dedujo en primera instancia del sector del Lagrangiano:[
Φ†q exp(gτ
aV a + g′Y V )Φq + Φ
†
u exp(g







y de nuevo expĺıcitamente, basta con considerar el segundo paréntesis en la se-
gunda ĺınea en (4.4) y también el segundo paréntesis en la tercera ĺınea de la misma
















































4. DEL MODELO A LOS RESULTADOS
El otro sector a considerar es el sector de interacciones de Yukawa, el sector que da













donde tomando sólo los términos con Higgsinos neutros se obtiene:
∆LY ukawa = −(hD)ij
(












ya con ambos sectores expresados en los supermúltiplos lo siguiente es expresarlos en
términos de los estados masivos, donde usando las proyectores PL,R y las relaciones







































































































ij1PL)χq̃j + h.c. . (4.26)
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La interacción mediada por squarks estaŕıa dada enteramente por la expresión an-












el problema con ésta expresión es que no está en la forma que se necesita:
αq̃SD(χγ
µγ5χ)(qγµγ5q) para la interacción dependiente del esṕın y α
q̃
SI(χχ)(qq) para
la interacción escalar o independiente del esṕın. Para obtener el acople como se
necesita es necesario hacer uso de las transformaciones de Fierz, las cuales relacionan











donde Γi = 1, γµ, σµν , γµγ5, γ5. Al hacer uso de las transformaciones, 4.26 se








m2q̃j − (m2χ +m2qi)
(χγµγ5χ)(qγµγ5q) (4.29)









m2q̃j − (m2χ +m2qi)
(χχ)(qq) (4.30)




















m2q̃j − (m2χ +m2qi)
. (4.32)
4.2.3 Diagrama mediado por Higgs neutros
El último acople necesario para la detección directa es el de la interacción escalar
mediado por los Higgs neutros h0, H0. Este acople se hace con neutralinos a través
de Higgsinos y gauginos, mientras que para los quarks como es natural se hace a
través de los acoples de Yukawa.
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Interacción neutralino-neutralino-Higgs
Para obtener el término de interacción de neutralinos con Higgs, se tomó el su-
permúltiplo del Higgs y su interacción gauge, es decir el sector:[
Φ†H1 exp(gτ
aV a + g′Y V )ΦH1 + Φ
†
H2




donde aunque es el mismo sector que se toma para la interacción neutralino-neutralino-
Z ésta vez el foco es no sobre la interacción de Higgsinos con bosones gauge sino de
Higgsinos con gauginos y ademas con los propios Higgs. Estos términos de interés


























los cuales luego de romper simetŕıa electrodébil mediante la adquisición de valores
esperados de vaćıo (VEV) y expresarlo en términos de los nuevos estados masivos





− sinαh0 + cosαH0
)∗







[(N∗12 − tan θWN∗11)N14]χPLχ+ h.c.
donde teniendo en cuenta que el hermı́tico conjugado es conjugar las expresiones y
cambiar PL → PR y además definiendo:
Zh
0
11 = Re{− sinα(N12 − tan θWN11)N13 + cosα(N12 − tan θWN11)N14} (4.36)
ZH
0




























Como se mencionó antes ésta interacción sale del sector dado por los acoples de
Yukawa, donde en términos de los estados masivos y antes del rompimiento de
simetŕıa electrodébil el sector de interés se puede escribir como:
−(hD)ijH01djPLdi − (hU)ijH02ujPLui + h.c. (4.38)
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lo cual ya después del rompimiento de simetŕıa ED, tomar los Higgs neutros y tener



























Finalmente con los términos para cada vértice del diagrama de Feynman se obtiene
el término de acople debido a la interacción escalar mediante los higgs neutros como:


































Con lo que se obtiene la totalidad de los acoples tanto de la interacción escalar como











4.3 Los últimos detalles
Ya teniendo tanto los valores entre los que pueden variar los parámetros y los acoples
de la teoŕıa lo único que queda faltando son las expresiones para las masas tanto
del neutralino como para los Higgs neutros y más importante aún la diagonalización
de (2.12) pues ésto es lo que da la composición del neutralino. Ésta composición es
importante para mirar ĺımites y casos especiales, dos de ellos son los casos en que el
neutralino es Higgsino: |N11|2 + |N12|2 < |N13|2 + |N14|2 y el otro donde el neutralino
es gaugino: |N11|2 + |N12|2 > |N13|2 + |N14|2.
La otra diagonalización que hace falta es la de la matriz de masas de los Higgsinos,
más espećıficamente los valores de los ángulos α definidos para diagonalizar esa
matriz.
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En cuanto a los parámetros de los Higgs neutros se tiene [17] a nivel árbol:






























(m2A −m2Z)2 + 4m2Zm2A sin2 2β
)
. (4.47)
Para el neutralino más ligero se obtiene a nivel árbol [32]: la diagonalización























(cβ ± sβ) (4.49)
donde al comparar (4.48) con (4.6) se pueden identificar los factores:






















y la masa del neutralino LSP expresada en términos de los parámetros libres [17]
mχ = M1 −
m2Zs
2
W (M1 + µ sin 2β)
µ2 −M21
(4.51)
Ya expresados todos los términos necesarios para realizar un estimado de la detección
directa de materia oscura en función de los parámetros libres sólo falta proceder a
realizar los estimados. Los valores de las constantes f́ısicas del ME y constantes
astrof́ısicas se pueden hallar en [30, 33].
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Caṕıtulo 5
Estimaciones de detección directa
de materia oscura
5.1 Resultados esperados en un detector de 73Ge
Finalmente para concluir el trabajo, definidos todos los ĺımites y expresiones nece-
sarias para realizar estimaciones numéricas de la detección directa de materia oscura,
es preciso proceder a realizar las estimaciones numéricas para la detección del neu-
tralino como MO.
Para realizar los escaneos de las distintas magnitudes de interés como lo son
las secciones eficaces dependiente e independiente del esṕın y ratas de eventos, se
tomaron una serie de valores para los parámetros libres del modelo de la siguiente
manera:
• 16 valores para mA variando 60 GeV para cada valor entre 80 GeV y 1 TeV.
• 9 valores para µ variando 60 GeV para cada valor entre 20 y 500 GeV.
• 9 valores para M2 variando 60 GeV para cada valor entre 20 y 500 GeV.
• 20 valores para mq̃ variando 500 GeV para cada valor entre 160 GeV y 1 TeV.
• 9 valores para tan β variando 0.1 para cada valor entre 1 y 60.
Cabe recordar que los ĺımites entre los cuales vaŕıan los parámetros ya fueron pre-
sentados en (4.2). Cada punto en las gráficas va a ser una combinatoria entre los
valores tomados para la estimación, por ejemplo: un punto va a ser debido a la
combinación de valores mA = 80 GeV, µ = 20 GeV, M2 = 20 GeV, mq̃ = 160 GeV
y tan β = 1.
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Figura 5.1: Sección eficaz para la interacción escalar entre materia oscura y un
detector de 73Ge variando los parámetros libres del modelo entre los ĺımites definidos
en (4.2).
Se tomó además un detector de 73Ge, pues tiene una masa nuclear grande que
permite mayor interacción escalar y también espines no apareados que permite la in-
teracción dependiente del esṕın, como el del experimento CDMS [34] o EDELWEISS-
III [35] y usando los ajustes polinomiales para el factor de forma dependiente del
esṕın dado en [36] se obtiene la sección eficaz de la figura 5.1, donde se ha graficado
la sección eficaz para la interacción independiente del esṕın en función de la masa
del neutralino y se ha asumido además que la masa del neutralino debe ser mayor a
20 GeV.
Antes de empezar a analizar los resultados del escaneo de parámetros cabe aclarar
que no son curvas lo que se presentan en las gráficas sino una combinación de puntos
que cumplen ciertas condiciones, como que el neutralino sea la LSP del modelo. Esto
es de suma importancia para evitar una mala interpretación de los resultados aqúı
presentados.
En la gráfica de la figura 5.1 se puede observar una tendencia proporcional entre
la sección eficaz y la masa del neutralino pues se observa una acumulación de puntos
para secciones eficaces más grandes a medida que se toman mayores masas para el
neutralino. Otro aspecto que se puede notar en la gráfica es ciertas discontinuidades
las cuales son debidas a que se tomaron valores discretos para los parámetros por lo
que algunas masas del neutralino no seŕıan tomadas, este aspecto se puede ver en
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Figura 5.2: Sección eficaz a transferencia de momentum cero para la interacción
dependiente del esṕın entre materia oscura y un detector de 73Ge donde se observa
el comportamiento en función de los parámetros libres del modelo entre los ĺımites
definidos en (4.2).
todas las demás gráficas de estimaciones.
También se hace claro que las secciones eficaces son bastante bajas lo cual
generará pocos eventos en el detector haciendo bastante compleja la detección de
las part́ıculas de materia oscura.
Para la interacción dependiente del esṕın se obtiene la gráfica de la figura 5.2
con amplitudes de interacción bastante bajas al igual que para la interacción inde-
pendiente del esṕın. La sección eficaz dependiente del esṕın disminuye a medida
que aumenta la masa del neutralino pues se ve el aumento de puntos para secciones
eficaces de menor magnitud a medida que la masa del neutralino aumenta. Ambas
secciones eficaces muestran estar dentro de los rangos esperados para la detección
directa de materia oscura [37].
Al observar el comportamiento obtenido en las distintas gráficas se puede ver
que tienden a crearsen por aśı decirlo ĺıneas, estas son debidas a la variación de
un parámetro en especial: mq̃. Este parámetro no afecta la masa del neutralino de
ninguna manera, por lo que su variación sólo produce cambios que se reflejan en un
valor más alto o bajo de secciones eficaces y por ende de rata de eventos de igual
manera, creando un efecto de  l’ineas.
Si se analizan las gráficas de la sección eficaz para las interacciones escalar, figura
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Figura 5.3: Rata de eventos para un detector de 73Ge en función de la masa del
neutralino como part́ıcula de materia oscura tomando en cuenta la interacción inde-
pendiente e dependiente del esṕın variando los parámetros libres del modelo en los
ĺımites citados anteriormente en (4.2).
5.1, y axialvectorial, figura 5.2, se podŕıa pensar que la dependencia es directa e in-
versamente proporcional a la masa del neutralino respectivamente, sin embargo se
debe tener en cuenta que tanto la sección eficaz como la masa del neutralino también
son funciones de los parámetros libres M2, µ, β y mA como se puede ver en las expre-
siones para σSI,SD y para la masa del neutralino (4.51). Tanto la masa del neutralino
como las secciones eficaces están en función de esos 4 parámetros (excluyendo la masa
de los squarks que slo est en las expresiones para las secciones eficacez) por ende el
comportamiento de las secciones eficacez depende de los parámetros mencionados
principalmente y no directamente de la masa del neutralino. Afortunadamente el
comportamiento que tienen las secciones eficaces con respecto a la masa del neu-
tralino es el mismo comportamiento que se tiene con respecto a los parámetros libres
y por eso es trivial incluir gráficas en función de tales parámetros.
Por otro, lado ya pasando a la interacción de la MO con el detector usando los
factores de forma exponencial (3.13) y el polinómico definido en (3.5) se obtienen
las ratas de tales interacciones esperadas como se muestra en la figura 5.3. En
esta gráfica se hace claro que el número de eventos debidos a la interacción entre
la materia oscura y la materia común es muy baja por lo que los detectores deben
tener una resolución excepcional siendo capaces de discriminar entre el ruido debido
a otras interacciones y las debidas a la detección directa. En la gráfica se ve que
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en caso de que el neutralino tuviese masa de 20 GeV se tendŕıan 8 eventos con un
detector de 1 kg de masa esperando 10 d́ıas en el mejor de los casos o esperando 100
d́ıas con un detector de la misma masa en el peor de los casos.
Un comportamiento que vale la pena analizar es ¿por qué la sección eficaz es
mayor para el caso de la interacción escalar que en la interacción axialvectorial?.
Esto se puede analizar al hacer la razón entre ambas secciones eficaces e intentando












donde el segundo paréntesis es el que contiene los factores dependientes del modelo y
el primero los nucleares; la constante de Fermi se ha incluido en el segundo paréntesis
para obtener un valor más fácil de analizar. Para los parámetros usados en el
escaneo el segundo paréntesis vaŕıa entre valores del orden de 10−4− 10−16 mientras
que el primer paréntesis presenta valores de 1.83× 10−3, 1.42× 10−3 y 7.77× 10−4
para detectores compuestos de 73Ge, 129Xe y 131Xe respectivamente, lo que quiere
decir que para detectores compuestos de tales elementos en la gran mayoŕıa de la
combinación de parámetros la sección eficaz escalar será mayor a la sección eficaz
axialvectorial.
Más allá de ver comportamientos en las gráficas y valores ĺımites para las inter-
acciones y las ratas de eventos debe notarse que la masa del neutralino debe tener
un valor bien determinado, es decir, sólo un punto en las gráficas obtenidas es el que
dará razón de si existe o no la materia oscura y si es o no neutralino. Las gráficas
son estimaciones y cotas a la vez, diciendo que en caso tal de que la materia oscura
sea neutralino y que interactúe con la materia común como o dictan los diagramas
de Feynman discutidos en el caṕıtulo 3 es entre los puntos obtenidos en las gráficas
donde se debe encontrar una señal en un detector. De encontrarse tal señal debida
a un punto de la teoŕıa se confirmaŕıa la existencia del neutralino como materia
oscura y además se confirmaŕıa la existencia de SUSY, lo que seŕıa un avance pues
se hallaŕıan evidencias de la f́ısca que hay más allá del ME.
Como se verá en el caṕıtulo 6 las combinaciones de parámetros usadas ya han sido
descartadas por experimentos actuales pues la sensibilidad de estos llega al orden
de 10−45 para las secciones eficaces escalares y aún no se han encontrado señales de
MO en los experimentos llevados a cabo. Sin embargo estos escaneos sirven para
observar cómo se comportan las secciones eficaces y las ratas de eventos en función
de los parámetros libres elegidos en este trabajo.
Por supuesto a las gráficas en 5.1, 5.2 y 5.3 se les pueden hacer cotas para hacer
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los cálculos de estimaciones numéricas más realistas, ésto se puede hacer mediante
dos métodos: Cotas en laboratorios y Cálculos astrof́ısicos.
Cotas en laboratorios: Estas cotas se realizan de los resultados de los experi-
mentos a altas enerǵıas, por ejemplo como se explicó antes al no haber evidencia
de part́ıculas de SUSY las masas deben ser más altas que las enerǵıas a las que se
realizan los experimentos. Otra manera más efectiva de establecer cotas es analizar
los canales de decaimiento (BF,Branching Fraction) por ejemplo del bosón Z, donde
el bosón Z tiene un canal de decaimiento invisible con lo que podŕıa decaer a una
part́ıcula de materia oscura teniendo un BF distinto de cero y observando los otros
decaimientos conocidos, como en neutrinos y antineutrinos por ejemplo se puede
acotar el BF del bosón Z a neutralinos, obteniendo cotas para los parámetros libres
del modelos pues teóricamente el BF se expresa en términos de los parámetros libres
del modelo.
También se pueden realizar búsquedas de part́ıculas supersimétricas cargadas en
colisiones como es el caso de los charginos, part́ıculas compuestas por gauginos car-
gados, obteniendo de nuevo cotas en los parámetros libres. Otra forma de realizar
estas cotas es usar la masa del Higgs recientemente descubierto en el LHC que en
el caso del MSSM seŕıa el bosón h0 y cuya masa dependerá de los parámetros libres
del modelo, sin embargo la masa del Higgs a nivel árbol 4.47 usada en este trabajo
no es la correcta pues falta realizarle las correcciones radiativas pero una vez con
la expresión correcta se podŕıa acotar mejor los parámetros libres de manera que la
combinación de parámetros diera la masa del Higgs de al rededor de 125 GeV [14].
Cálculos astrof́ısicos: Más espećıficamente cálculos de densidad reliquia. La
densidad reliquia da razón de la cantidad de part́ıculas que aún quedan después de
la formación del universo, en el caso de la densidad reliquia de materia oscura, la
cantidad de materia oscura aún presente en el universo. Para este cálculo se hace
uso de argumentos termodinámicos donde se establece a través de la ecuación de
Boltzmann que la densidad reliquia de materia oscura dependerá inversamente del
promedio térmico de la sección eficaz 〈σv〉 para dos part́ıculas de materia oscura que
se aniquilan en part́ıculas ordinarias. De manera que imponiendo condiciones a la
densidad reliquia con experimentos de CMB por ejemplo se impone a su vez cotas
sobre los parámetros libres del sistema a través del promedio térmico de la sección
eficaz para el candidato a materia oscura que se trabaje.
A continuación se pueden mirar otros dos comportamientos interesantes: la de-
pendencia de la estructura del neutralino y también la dependencia del detector.
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5.2 Dependencia de la estructura del neutralino
en su detección
Los dos ĺımites a analizar son claros: el caso en que el neutralino es más gaugino
que Higgsino y viceversa. Dos cosas se hacen claras al ver la sección eficaz de la
interacción escalar en ambos ĺımites, figuras 5.4 y 5.5, la primera es que la sección
eficaz alcanza un valor mayor por dos ordenes de magnitud en el caso de la estructura
mayormente higgsina, como es de esperarse debido al acople con los higgs neutros
en uno de los diagramas de interacción. La otra conclusión es que claramente hay
muchos más casos en que la estructura es más gaugina en los valores que se han
tomado para realizar el escaneo del modelo por la cantidad de puntos que cumplen
la condición impuesta.
Figura 5.4: Sección eficaz para la interacción escalar entre materia oscura y un
detector de 73Ge en el caso en que su estructura es más gaugino que higgsino variando
los parámetros libres del modelo como (4.2).
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Figura 5.5: Sección eficaz a transferencia de momentum cero para la interacción
independiente del esṕın entre materia oscura y un detector de 73Ge para el caso
en que la estructura del neutralino es higgsino y observando su comportamiento en
función de los parámetros libres entre los ĺımites definidos en (4.2).
Al analizar la interacción dependiente del esṕın a través de su sección eficaz
graficada en las figuras 5.6 y 5.7 se nota que el comportamiento es igual al que se
obtuvo para la sección eficaz independiente del esṕın, con un mayor número de casos
para el caso gaugino y uno menor para el caso higgsino. Los valores de las secciones
eficaces para ambos casos ĺımites están dentro del mismo rango, entre 10−47 y 10−42
ampliamente hablando a diferencia de la interacción independiente del esṕın.
Figura 5.6: Sección eficaz para la interacción axialvectorial entre materia oscura y
un detector de 73Ge en el caso en que su estructura es más gaugino que higgsino al
variar los parámetros como (4.2).
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Figura 5.7: Sección eficaz a transferencia de momentum cero para la interacción
dependiente del esṕın entre materia oscura y un detector de 73Ge para el caso en
que la estructura del neutralino es higgsino mediante el escaneo de parámetros en
(4.2).
Finalmente para las ratas de detección en ambos casos, figuras 5.8 y 5.9, en el
caso de estructura higgsina se ve notablemente que se producen más eventos en los
que la materia oscura interectúa con la materia común. Por lo que de ser éste el caso
real para el neutralino seŕıa mucho más fácil detectarlo, mientras que para el caso
gaugino se nota que la cantidad de eventos en el detector se acumulan en lo más bajo
de la gráfica, prediciendo que en caso de que el neutralino tenga una componente
mayormente gaugina será más dif́ıcil detectarlo por sus bajos eventos en el detector.
Figura 5.8: Rata de eventos para la interacción entre materia oscura y un detector
de 73Ge en el caso en que su estructura es más gaugino que higgsino teniendo en
cuenta las interacciones axialvectorial y escalar al variar los parámetros (4.2).
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Figura 5.9: Rata de eventos para la detección directa de materia oscura y un de-
tector de 73Ge para el caso en que la estructura del neutralino es higgsino para las
interacciones dependientes e independiente del esṕın al variar los parámetros libres
del modelo como (4.2).
5.3 De la dependencia del material del detector
Otro comportamiento interesante de analizar es ¿qué sucede al cambiar el material
del detector?
Al mirar las expresiones para la sección eficaz a transferencia de momentum cero
para el caso de la interacción escalar 3.11 es fácil notar que a medida que el material
sea más pesado, más grande será su interacción debido a la proporcionalidad directa
al número de protones A. Con respecto a la sección eficaz dependiente del esṕın
no habrá cambio pues esta no depende del material del detector, sin embargo śı
hay un cambio al momento de definir la aproximación polinómica para el factor
de forma dependiente del esṕın 3.5 pues los valores Sij dependen expĺıcitamente del
elemento que se tome. De manera que para tomar en cuenta distintos materiales que
compongan el detector es necesario saber su número de protones (lo cual es bastante
fácil sabiendo el isótopo) y cómo es su estructura interna, más espećıficamente su
factor de forma Sij. Éstos valores pueden encontrarse para el
129Xe y 131Xe entre
otros elementos en [38]. Los elementos 73Ge, 129Xe y 131Xe son los de interés en este
trabajo por ser componentes de CDMS II, CoGeNT, XENON100, entre otros.
Aśı pues, usando las funciones de estructura encontradas en las referencias para
distintos materiales, se realizan sólo las estimaciones de la rata de eventos 5.10
para los distintos materiales, pues los resultados para las secciones eficaces son muy
obvios y la expresión para la rata de eventos toma tanto la sección eficaz de las
interacciones dependiente e independiente del esṕın.
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Figura 5.10: Estimación de la rata de eventos para detectores compuestos de 73Ge,
129Xe y 131Xe considerando las interacciones axialvectorial y escalar entre el neu-
tralino con el detector. Para la obtención de esta gráfica se dejaron constantes los
valores de los parámetros β, µ, mA y mq̃ en valores centrales de 1.18, 260 GeV, 500
GeV y 4160 GeV respectivamente y se varió M2 entre los ĺımites definidos en (4.2).
Para obtener la figura 5.10 se dejaron constantes los valores de los parámetros β, µ,
mA y mq̃ en valores centrales de 1.18, 260 GeV, 500 GeV y 4160 GeV respectivamente
y se varió M2 en 60 GeV entre los valores antes dados en (4.2). De la gráfica se
ve algo interesante y es que en caso tal de que el neutralino sea ligero será más
fácil de detectar pues en todos los detectores tratados se producen más eventos a
bajas enerǵıas y a medida que la masa del neutralino aumenta se hace más dif́ıcil
un evento en que la materia oscura interactúe con el detector. Un detector hecho
de 73Ge tendrá más eventos que los hechos de isótopos de Xe hasta enerǵıas poco
más allá de los 20 GeV, donde los detectores de Xe toman el mando. Un detector
de 129Xe tendrá más eventos que los demás materiales hasta enerǵıas cercanas a los
60 GeV donde el detector hecho de 131Xe tiene más eventos que los otros materiales
para masas mayores.
Otro aspecto interesante en esta gráfica es el pico que presenta el 131Xe el cual
es debido a que hasta un valor para la masa del neutralino cercano a los 10 GeV
la interacción axialvectorial es dominante para la combinación de parámetros usada
en esta simulación, pero después de los 10 GeV la interacción escalar se hace mayor
y la rata de eventos empieza a descender como en los otros detectores; en los otros
detectores no se presenta este comportamiento, por lo que se puede inferir que para
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tales detectores la interacción escalar siempre es la dominante bajo la combinación
de parámetros usada.
De este análisis gráfico se ve claramente que el material en el detector juega un
papel muy importante a la hora de la detección directa pues aparte de las considera-
ciones tanto teóricas como experimentales para la fenomenoloǵıa de materia oscura
también se deben tener en cuenta las consideraciones necesarias en el laboratorio a
realizar la detección como lo son: el material del detector, su aislamiento de ruido
(seales que no tienen nada que ver con detección directa de materia oscura), pureza
del material y resolución del detector.
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Caṕıtulo 6
Estado del arte de la detección
directa de Materia Oscura
Hasta aqúı, se ha trabajado un modelo supersimétrico donde el neutralino es la LSP
dentro del mismo y aśı mismo el neutralino es candidato a materia oscura como una
part́ıcula débilmente interactuante (WIMP). Se han calculado las estimaciones para
la interacción tanto axialvectorial como escalar para la materia oscura y un detector
ubicado en la Tierra y también la rata de eventos de tales interacciones tomando
algunos ĺımites en la estructura del neutralino y variando el material del detector.
Habiendo hecho esto es conveniente dar una mirada al estado del arte de la detección
de materia oscura, especialmente a aquellos experimentos que se puedan relacionar
con las estimaciones ya realizadas.
6.1 Sobre los experimentos de detección directa
En los experimentos de detección directa de MO es necesario tener en cuenta dos
aspectos importantes que derivan el uno del otro: La sensibilidad del detector y la
discriminación entre los datos debidos a la interacción con una part́ıcula de materia
oscura y los debidos a procesos naturales. El primero de esos aspectos tiene que ver
con la sección eficaz para las interacciones tanto dependiente como independiente
del esṕın y la segunda con la rata de eventos.
6.1.1 Todo es sobre la sensibilidad
Como ya se vio en las estimaciones para la detección directa de materia oscura las
secciones eficaces son muy bajas, del orden de 10−37 − 10−34 para la interacción in-
dependiente del esṕın y 10−33 − 10−29 para la interacción dependiente del esṕın. Es
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Figura 6.1: Ĺımites de sensibilidad en los experimentos actuales para la sección eficaz
independiente del esṕın. También se muestran ĺımites en los espacios de parámetros
para modelos supersimétricos en las zonas sombreadas. El sector Neutrino Back-
ground Projection for Direct Detection es precisamente la estimación teórica del
fondo debido a interacciones entre los neutrinos y un detector de MO, en este sector
tal fondo consituye una fuente considerable de señales indeseables para detección
directa de MO. Figura tomada de [37].
por esto que en un experimento de detección directa de MO se hace primordial que
la sensibilidad sea muy buena para poder detectar las interacciones en un detector.
En la gráfica de la figura 6.1 se muestran las sensibilidades de algunos de los experi-
mentos de detección directa en los que se buscan WIMPs como MO. Claramente se
ve que el experimento LUX es quien lidera en cuanto a sensibilidad se refiere y en
rango de detección, pudiendo discriminar part́ıculas de entre al rededor de 7 a 1000
GeV. Estos ĺımites son tomados al verano de 2013 por lo que representan como tal
los ĺımites en el estado del arte de tales experimentos.
En la gráfica de la figura 6.2 se muestran los experimentos con mayorsensibilidad
en cuanto a la detección dependiente del esṕın, donde el experimento CMS y el
IceCube son quienes lideran la sensibilidad aún siendo experimentos de detección
indirecta de materia oscura.
Guiándose por las estimaciones obtenidas en este trabajo todos los experimentos
mencionados en la gráfica seŕıan capaces de detectar el neutralino como MO pues
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Figura 6.2: Ĺımites de sensibilidad para la sección eficaz dependiente del esṕın para
la interacción con protones (izquierda) y neutrones (derecha) donde se muestran
resultados para distintas parametrizaciones de la estructura nuclear (que son las
que dan los valores de 〈Sp〉 y 〈Sn〉): Bonn A (ĺıneas cont́ınuas rojas), Engel (ĺıneas
de guiones cortos), Nijmegen II (ĺınea punteada), Bonn CD (ĺınea con guiones largos)
y Menendez+ (ĺıneas con puntos y guiones). Figura tomada de [39].
la sensibilidad está hasta 8 ordenes de magnitud para el LUX por debajo de la
estimada por lo que seŕıa fácil detectar tales interacciones entre el neutralino y el
detector.
Además de buscar evidencias de MO, los experimentos permiten también analizar
el espacio de parámetros del MSSM, reduciendolo cada vez más al no encontrar
señales debidas a superpart́ıculas, con lo que se puede acotar el valor de la masa del
neutralino por ejemplo y saber en dónde se esperaŕıa obtener una señal.
Aunque la sensibilidad en los detectores es buena,hay un esfuerzo constante en ba-
jar los ĺımites aún más para que los eventos sean mucho más fáciles de obtener y
con bastante precisión para poder aseverar que se han encontrado evidencias de la
existencia de MO. Dos de los siguientes proyectos interesantes son el XENON1T
que proyecta bajar la sensibilidad al orden de 10−47 mientras que el SuperCDMS
Soudan proyecta bajar su ĺımite hasta 10−44.
6.1.2 El ruido
Las ratas de eventos para la detección directa de MO se ha estimado en este trabajo
como menor a 1 evento por kg por d́ıa, lo cual es muy bajo si se compara con rayos
cósmicos y radioactividad natural cuya rata es del orden de millones por kg por d́ıa.
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Experimento Ubicación Nivel [km.w.e.][40]
CDMS II


















Vale Inco Mine, Sudbury, Canadá
Table 6.1: Experimentos y profundidad efectiva a la que se encuentran (Nivel).
Es una diferencia bastante grande, por lo que en un experimento que busca detectar
eventos cuya rata es tan baja con respecto a las no deseadas debe buscar la manera
de poder discriminar de la mejor manera los eventos buscados de entre la totalidad
de eventos obtenidos.
Es aśı que los laboratorios deben desarrollar técnicas para aislar todas posibles
señales no debidas a interacción con materia oscura del detector. En primera in-
stancia se tiene que aislar el detector de procesos de radiatividad natural como lo
son procesos (α, n) en los que neutrones pueden producir señales y no seŕıa posible
discriminar si se trata de un WIMP o de un neutrón. Para esto los detectores usan
blindaje rico en Hidrógeno, tal como agua pura o materiales de Polietileno con lo
que se puede bajar la intensidad de estos efectos no deseados.
Segundo se hace necesario aislarse también de los rayos cósmicos energéticos como
pueden ser muones por lo que el método usado es poner los laboratorios bajo tierra
con lo que las rocas pueden atenuar estos rayos antes de que alcancen el detector y
produzcan medidas no deseadas.
Como no todos los suelos son iguales las profundidades son relativas, por eso
se usa el término de profundidad relativa, la cual da razón de qué tan blindado se
encuentra el experimento del flujo de muones. Esta magnitud se toma en por aśı
decirlo espesor de agua para tener una referencia clara entre dos profundidades, de
manera que la profundidad efectiva viene dada en unidades de [m.w.e] (meter water
equivalent). La tabla 6.1 da las profundidades para algunos de los experimentos
actuales, con la claridad de que para el experimento XENON se toma la profundidad
efectiva del laboratorio, sin tener en cuenta la generación del experimento.
Finalmente, otro método para lidiar con señales que no tienen que ver con MO es
tomar las ratas a en función del tiempo, lo cual debido a que la tierra se mueve en
una distribución de materia oscura creaŕıa una modulación en las ratas obtenidas y
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esta modulación precisamente daŕıa razón de la MO.
Adicional a poder blindar el experimento a señales no deseadas, también es nece-
sario poder tener un criterio para eliminar datos obtenidos, como por ejemplo: los
WIMPs interactúan con el detector no más de una vez en corto tiempo, aśı que
eventos repetidos se pueden descartar como eventos debidos a fotones, alfas o elec-
trones. También se debe descartar un fondo teórico, tal como interacciones debidas
a decaimientos invisibles, muones que no se pudieron aislar, electrones rápidos, etc.
Para ello se puede contar con simuladores de eventos como el generador de eventos
MadGraph [41], que aunque ningún laboratorio lo usa por su simplicidad da una
idea de lo que es un generador de eventos, con el que se pueden simular eventos
del ME y MSSM que puedan afectar el experimento y más aún implementar algu-
nas variaciones debidas al montaje experimental. Cada laboratorio tiene su propio
método de discriminar entre todos los datos obtenidos, pues cada laboratorio es en
śı distinto por su montaje experimental.
6.2 La vanguardia en experimentos de detección
directa
De la gran totalidad de experimentos de detección directa de materia oscura vale
la pena resaltar tres que son los más representativos en su tipo, del material del
detector, método de detección y además son los que más resolución tienen. Estos
experimentos son: el SuperCDMS, el XENON100, DAMA/LIBRA y LUX.
6.2.1 SuperCDMS
El detector del SuperCDMS es un detector de Germanio criogénico de estado sólido,
el cual es operado bajo los 100 mK y está desarrollado de tal manera que sea capaz de
distinguir los retrocesos en electrones respecto a los nucleares. Esto se busca puesto
que los retrocesos nucleares son debidos a interacciones con WIMPs mientras que los
retrocesos de electrones son debidos a fotones, part́ıculas alfa, electrones y radiación
de fondo, por lo que refinando la discriminación de tales eventos es posible obtener
datos y descartar medidas de fondo.
El detector, el cual han llamado iZIP, es un detector que consta de 9 kg que
diferencia los eventos debidos a retrocesos de electrones de los nucleares mediante
la medida de la ionización y el retroceso nuclear a través de un sensor de fonones y
adicionalmente para que el evento pueda contar como medida de interacción de MO
debe pasar tres criterios adicionales: calidad de datos, preselección y discriminación.
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El primero rechaza eventos que no se puedan reconstruir de buena manera y
eventos inducidos por ruido; para estimar los eventos inducidos por ruidos el ex-
perimento usa el simulador MonteCarlo en su configuración para simular pulsos
adicionando el ruido experimental a los patrones de pulsos dando la variación en los
patrones de ambiente de ruido.
La preselección elimina eventos que no sean consistentes con WIMPs, como lo
son eventos debidos a muones que puedan pasar los blindajes y también eventos que
depositen enerǵıa en múltiples detectores, lo que es consistente con señales de fondo,
más no de interacciones WIMP-nucleón.
Para la etapa final de discriminación, se distinguen eventos de retrocesos nucle-
ares de los electrónicos mediante los detectores de fonones y adicionalmente se usan
datos recogidos por medidores de fonones ubicados en la superficie del detector con
lo que se puede distinguir aún mejor los eventos.
Respecto a los resultados obtenidos por este experimento publicados en 2014
[42], presentaron que ante una exposición de 577 kg×d́ıas encontraron once eventos
durante la operación los cuales son consistentes con el fondo esperado, por lo que
no hay evidencias de MO. También hallaron la mejor sensibilidad en 8 GeV/c2 de
masa con una sensibilidad en la sección eficaz de hasta 1.2× 10−42cm2.
6.2.2 XENON100
El detector del XENON100 está compuesto de Xenón ĺıquido (LXe) y es un blanco
excelente para la detección directa de MO, pues puede ser altamente purificado
(donde han llegado a purificarlo de las impurezas más notables de Kr hasta 5 ppb),
es qúımicamente inerte y es radiopuro. Su número grande de protones se ve reflejado
en dar una mayor sección eficaz independiente del esṕın en la interacción con la MO,
su otra consecuencia interesante es que los rayos gamma tienen una corta trayectoria
a través de este material. Por estas razones el material en śı constituye un material
por aśı decirlo autoblindado.
De manera que eventos debidos a rayos gamma son atenuados mediante una cámara
externa a la del blanco (de 62kg) del mismo material (99kg) altamente purificado
también.
La caracteŕıstica estrella del detector del XENON100 6.3 es su capacidad para
reconstruir eventos en 3 dimensiones a través de un proceso interesante: Primero un
evento en el blanco de LXe produce ionización y además fotones de centelleo. Este
centelleo (S1) es medido por los fotomultiplicadores ubicados tanto en las partes
laterales como en la inferior y superior del detector. Luego la ionización debida al
evento es medida a través de la aceleración de los electrones a través de la diferencia
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Figura 6.3: Esquema del detector en el XENON100. Consta de un ánodo en la
parte superior y un cátodo en la parte inferior, lo que produce una diferencia de
potencial en el material el cual acelera los electrones producidos por ionización a
través de primero el blanco que es LXe y luego a través del Xe en estado gaseoso que
se encuentra en la parte superior. Tambin cuenta con fotomultiplicadores (PMT)
tanto en la parte inferior como en la superior. Figura tomada de [43]
de potencial con lo que los electrones son sacados del LXe y pasados a través del
Xe gaseoso de la parte superior, lo que generará de nuevo centelleo (S2) que de
nuevo son medidos por los fotomultiplicadores. La ubicación del evento en z es
reconstruida mediante la diferencia de tiempo entre (S1) y (S2) y la ubicación en el
fotomultiplicador superior da la ubicación en el plano x-y.
Los resultados del análisis del XENON100 [44] durante 224.6 d́ıas×34kg de ex-
posición no encontraron evidencias de interacciones de MO. Los dos eventos can-
didatos encontrados fueron compatibles con señales de fondo esperadas por lo que
fueron descartados.
Lo siguiente para el experimento XENON es el XENON1T [45] el cual espera
bajar aún más la sensibilidad como lo muestra la figura 6.4
6.2.3 DAMA/LIBRA
Este experimento ha sido capaz de declarar la existencia de MO y también de ser
un experimento independiente de modelos.
Su detector consta de cristales inorgánicos tales de NaI, los cuales son espe-
cialmente efectivos en la creación de destellos como consecuencia de interacciones
incluso para retrocesos debidos a interacciones WIMP y tiene los beneficios de ser de
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Figura 6.4: Ĺımite esperado en el experimento XENON1T comparado a otros ex-
perimentos actuales. Figura tomada de [45]
bajos costos y que se puede usar toda la tecnoloǵıa actualmente desarrollada para
tanto la detección como la recolección de datos obtenidos a través de fotoluminis-
cencia. Por esta misma razón es posible discriminar la radiación electromagnética
de fondo de excelente manera.
Este experimento busca modulaciones en la señal obtenida por pasar por distintas
concentraciones de MO en el universo debida a la rotación de la tierra al rededor
del sol y que de hecho tiene un pico de mayor flujo al rededor del 2 de junio (152.5
d́ıas) y el de menor al rededor del 2 de diciembre. La señal otenida debe cumplir las
siguentes condiciones para dar razón de la existencia de materia oscura:
• La rata debe modularse acorde a una función coseno
• El periodo ha de ser anual (T = 1año)
• Los picos deberán encontrarse en fechas del 2 de junio
• La modulacición debe estar presente sólo en rangos de enerǵıa caracteŕısticos
de la MO
• Debe estar presente en eventos en los cuales un sólo detector obtiene una señal
pues la reata de eventos de MO es baja
Con estas condiciones se puede asegurar que la señal obtenida es debida a una
modulación de MO y se pueden descartar otras señales debidas a fondo. De hecho
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Figura 6.5: Resultados obtenidos por DAMA/LIBRA en la fase 1 (DAMA/LIBRA
phase1). Los picos máximos son esperados en las ĺıneas punteadas cuando la tierra
pasa por la mayor concentración de materia oscura mientras que los mı́nimos son
esperados en las ĺıneas de puntos. La ĺınea de tendencia es una función coseno con
picos en junio 2 y mı́nimos en el 2 de diciembre, comportamiento esperado. Figura
tomada de [46]
los resultados obtenidos en 7 años de exposición son coherentes con estas condiciones
como lo muestra la figura 6.5.
Los resultados de 1.04 ton×año muestran una modulación de función coseno
con un periodo de 0.998 ± 0.002 años y un máximo en 144 ± 7 d́ıas. El exper-
imento DAMA/LIBRA se encuentra ejecuntándose actualmente bajo la segunda
fase (DAMA/LIBRA phase2) con una sensibilidad para enerǵıas más bajas y hay
otros experimentos buscando confirmar los resultados obtenidos por DAMA/LIBRA
en distintas ubicaciones y configuraciones.
6.2.4 LUX
Actualmente el experimento LUX [47] (The Large Underground Xenon Experiment)
es el que pone las cotas más importantes, siendo el que más sensibilidad tiene para
detectar la interacción entre la MO y el detector.
Su funcionamiento es muy similar al del experimento XENON, usando Xe tanto
ĺıquido como gaseoso para detectar centelleos producidos por interacciones debidas a
MO y usando estos para obtener información del evento. Este experimento también
puede reconstruir en 3D los eventos dentro del detector.
El detector se encuentra aislado primero por una componente de agua, en un tanque
ciĺındrico de 7.6 m de diametro y 6.1 de altura con lo que se pueden atenuar muones
provenientes de rayos cósmicos, dentro se encuentra un detector con 370 kg de Xe
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ĺıquido con 250 kg de Xe en estado ĺıquido-gaseoso dentro de una cámara moni-
toreada. La recolección de datos es similar a la del emperimento XENON mediante
fotomultiplicadores y medidores de ionización.
Los resultados [48] del análisis de la primera búsqueda de WIMPs durante un
periodo de 85.2 d́ıas en un volumen efectivo de 118 kg no muestra evidencias de
interacción entre el detector y la MO pues los resultados obtenidos son compatibles
con el fondo esperado. El ĺımite más bajo para la interacción independiente del
esṕın fue de 7.6× 1046cm2 para una masa de 33 GeV/c2.
Para más información sobre otros experimentos buscando MO se puede revisar
[49] donde se exploran distintos tipos de detectores y está actualizado al verano
de 2013. Otra referencia interesante es [50] que contiene tablas interesantes de
información de los experimentos y en especial la tabla 4 contiene información de 39




La materia oscura se propone como solución a distintos fenómenos f́ısicos presentes
en el universo que dan razón de que existe más materia en el universo que la visible
que ya se ha estudiado ampliamente. Puesto que no se conoce la composición de la
MO y dentro del ME no hay part́ıculas que puedan explicar los comportamientos
observados se hace necesario extender el ME y precisamente eso es lo que se realiza
al proponer SUSY, con lo que se obtienen nuevas part́ıculas relacionadas con las ya
conocidas en el ME, lo que ampĺıa el número de part́ıculas y permite proponer de
entre estas nuevas a la part́ıcula supersimétrica más ligera (LSP) como candidato a
MO. Tal es el caso del neutralino en el MSSM que es la mı́nima extensión del ME
que incluye SUSY.
Por esta razón y otras descritas en la sección (2.1.2) en el presente trabajo se
usó el MSSM para predecir la detección directa de MO a través los Diagramas de
Feynman 3.1 y 3.2 para las interacciones dependientes e independientes del esṕın
entre el neutralino más ligero (candidato a MO) y los quarks que componen los
detectores. A partir de estas interacciones se obtuvieron las expresiones para las
secciones eficaces de la interacción entre los nucleones y los neutralinos 3.3 y 3.11.
Con las secciones eficaces y tomando también argumentos astrof́ısicos para predecir
cómo interactuaŕıan los detectores con la MO en la galaxia local, se estimó una
expresión para las ratas de tales eventos 3.18.
Buscando obtener una estimación numérica de la detección directa de materia
oscura se calcularon los acoples entre neutralinos y quarks tomando los sectores
de interés del Lagrangiano general del MSSM. Luego del rompimiento de simetŕıa
electrodébil y hallando los estados masivos se pudo obtener la expresión final de los
acoples.
Con todos los ingredientes necesarios para realizar estimaciones de la detección
directa de MO y habiendo elegido un modelo particular del MSSM, mediante la
elección de sus parámetros libres 4.2, se realizaron escaneos de las secciones eficaces
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tanto dependiente como independiente del esṕın y aśı mismo sus ratas de eventos en
el caṕıtulo 5. En este caṕıtulo se miraron además la dependencia de la estructura del
neutralino y la dependencia en la rata de eventos al variar el material que compone
el detector, en part́ıcular 73Ge,129Xe y 131Xe.
El objetivo principal del trabajo fueron estas estimaciones puesto que si el modelo
propuesto en este trabajo: el MSSM con el neutralino como LSP, con los parámetros
libres antes descritos y con las interacciones descritas por los Diagramas de Feynman,
fuese el real estas estimaciones seŕıan las que se debeŕıan obtener en los distintos
laboratorios que actualmente buscan MO de manera de detección directa.
Estos resultados pueden ser refinados y más acorde a los ĺımites actuales si se
toman en consideración los ĺımites que se mencionan a principios del caṕıtulo 4 para
los valores de los parámetros en el MSSM, usando factores de forma como el de
Woods-Saxon 3.14 y mejores estimaciones para la densidad local de MO. Además
claro eligiendo otra parametrización del MSSM menos trivial que la elegida aqúı.
Finalmente se presentaron algunos de los experimentos actuales que buscan MO
más representativos presentando una breve descripción del detector, manera de elim-




En esta sección se introducen las notaciones usadas a través de todo el trabajo, a
no ser que se mencionara lo contrario para casos espećıficos.
Unidades
Las unidades usadas serán aquellas en donde:
~ = c = 1.
Lo cual quiere decir que en este sistema:
[masa] = [energia] = [tiempo]−1 = [distancia]−1.
Relatividad
Se usarán letras griegas para denotar las componentes de cuadri-vectores: µ, ν, ρ...
corriendo entre 0, 1, 2 y 3 con la coordenada cero como tiempo, como es usual. El
tensor métrico tendrá la notación:
gµν = diag(1,−1,−1,−1).
Los ı́ndices de cuadri-vectores serán subidos y bajados con el tensor métrico y la
notación de Einstein para suma sobre ı́ndices repetidos será sobreentendida
xµ = (x0,x), xµ = gµνx
ν = (x0,−x) x · p = xµgµνpν = x0p0 − x · p
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las part́ıculas masivas tendrán cuadri-momento:
p2 = pµpµ = p












Teoŕıa Cuántica de campos
Se incia conocimiento previo de Teoŕıa cuántica de campos (QFT) tal como cuanti-
zación de: campos escalares, espinoriales, vectoriales; cálculos de secciones eficaces,
Diagramas de Feynman, etc.
Notaciones espinoriales
Para las discusiones que involucran fermiones es mucho más simple usar la notación
de espinores de Weyl de dos componentes, la cual será más sencilla para describir el
modelo estándar de part́ıculas (ME), teoŕıas supersimétricas (SUSY) y la extensión
mı́nima supersimétrica del modelo estándar (MSSM).
La ventaja de esta notación se puede ver expĺıcitamente partiendo de el lagrangiano
de Dirac que describe un espinor de dirac ΨD no masivo:
LDirac = iΨ̄Dγ
µ∂µΨD














La convención para las matrices σµ será:






















Esta es la representación usualmente presentada para representaciones quirales, en
otras notaciones σ0 es no diagonal y se tiene otra convención de signos para las otras
matrices σ.







, Ψ̄D = Ψγ
0 = (ψ†R ψ
†
L) (A.4)
Pues el Lagrangiano de Dirac para espinores queda expresado como la suma de dos
espinores de dos componentes (espinores de Weyl) en vez de un solo espinor de 4

















Estos operadores llevan este nombre pues aplicando estos al espinor de 4 compo-
nentes dan de vuelta las componentes derecha o izquierda. Otra notación usada
para espinores de Weyl es usar letras griegas con puntos para espinores derechos y
sin puntos para los izquierdos, y estos ı́ndices son subidos y bajados con el śımbolo
de Levi-Civita (ε12 = −1) en dos dimensiones.
ψL = ξα = εαβξ
β, ψ†R = χ
†α̇ = εα̇β̇χ†β (A.7)
Donde χ† es un espinor de Weyl izquierdo y ξ es uno derecho.
Siguiendo esta notación se hace claro que el conjugado hermı́tico de un espinor de
Weyl derecho debe ser un espinor de Weyl izquerdo. También viendo el Lagrangiano
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(A.5) que las matrices σ deberán cargar ı́ndices de espinores como:
(ξα)
† = ξ†α̇, (χ
†
α̇)
† = χ†α, (σ
µ)αα̇, (σ̄
µ)α̇α (A.8)
Por convención ı́ndices repetidos, ya sean punto o no, se contraen (sin embargo no
simbolizan suma) como por ejemplo:
ξχ = ξαχα = ξ
αεαβχ
β = −χβεαβξα = χβεβαξα = χαξα = χξ
ξ†σ̄µχ = −χσµξ† = (χ†σ̄µξ)∗ = −(ξσµχ†)∗
(A.9)






σµαα̇σµβ̇β = −2εαβεα̇β̇ (A.11)
σ̄µα̇ασ̄β̇βµ = −2εαβεα̇β̇ (A.12)
[σµσ̄ν + σν σ̄µ]βα = −2ηµνδβα (A.13)
[σµσ̄ν + σν σ̄µ]β̇α̇ = −2ηµνδ
β̇
α̇ (A.14)
−ξα(χη)− (ξχ)ηα = χα(ξη) (A.15)
Otras relaciones también pueden ser encontradas en la literatura [16], [17].
Integración sobre supercampos
Para construir una teoŕıa cuya acción sea invariante bajo traslaciones se usan inte-
grales sobre el espacio-tiempo sobre Lagrangianos escalares. De este mismo modo
se puede construir un Lagrangiano cuya acción sea invariante bajo SUSY usando
integrales sobre el superespacio. Para ello se usan las integrales de Berenzin.
Estas integrales están definidas de manera tal que se comportan similar a las
derivadas, pues para un campo que sea función de una variable de Grassmann θ
escrita como f(θ) = f0 + θf1 se tiene:∫





además esta integral es invariante bajo traslaciones en θ:
∫
dθf(θ + ξ) =
∫
dθ(f0 + θf1 + ξf1) = f1 (A.17)




d2θ̄ (θ̄θ̄) = 1 (A.18)
estas integrales también se comportan como proyectores, extrayendo los compo-
nentes que contengan las potencias en θ y θ̄ como por ejemplo:
φ(z)|θθ =
∫
d2θ φ(z) = F (x) + θ̄λ̄(x) + θ̄θ̄D(x) (A.19)
Se puede encontrar también que estas integrales pueden ser expresadas en términos
















DαDα + O(∂µ) (A.20)
donde O(∂µ) son términos que contienen ∂µ los cuales se pueden omitir si se integra
sobre el espacio-tiempo:
∫





Y usando las ecuaciones anteriores se obtiene:∫
d4x d2θ Dαφ(z) =
∫
d4x d2θ D̄α̇φ(z) = 0 (A.22)
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Para mostrar cómo se trabaja en Supersimetŕıa se puede usar el Modelo de Wess-
Zumino que es la teoŕıa juguete en esta simetŕıa. Este modelo se puede trabajar
desde el punto de vista de campos, proponiendo un modelo básico que contenga un
campo escalar y un espinor de Weyl. Aunque este modelo no representa ningún
modelo f́ısico, permite calcular expĺıcitamente las magnitudes de una teoŕıa de cam-
pos.
Lagrangiano
Como es común se mira la acción del Lagrangiano de este modelo y se mira que la
acción sea invariante bajo simetŕıas, en este caso la súpersimetŕıa.
S =
∫
dx4(Ls + Lf ) (B.1)
Se propone entonces un campo escalar φ y uno espinorial ψ con un lagrangiano Ls
para el campo escalar y Lf para el espinor de Weyl:
Ls = ∂
µφ∗∂µφ, Lf = iψ
†σ̄µ∂µψ (B.2)
Ahora bien, en supersimetŕıa se propone una transormación que relacione fermiones
con bosones y bosones con fermiones de manera que las transformaciones generales
se proponen como:
φ→ φ+ δφ, ψ → ψ + δψ (B.3)
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Donde δφ expĺıcitamente se puede expresar como:
δφ = εψ (B.4)
Relacionando bosones con fermiones directamente.
Haciendo un análisis de dimensiones [φ] = 1 y [ψ] = 2/3 como son las dimensiones
estándar, esto hace necesariamente que [ε] = −1/2 para que el Lagrangiano tenga
las dimensiones correctas. Para proponer la transformación para ψ adecuadamente
se debe tener al menos una derivada en esta transformación (pues [∂µ] = 1) y para
tener invarianza Lorentz en esta expresión se debe tener:
δψα = −i(σνε†)α∂νφ (B.5)
La variación para Ls se calcula como:








= −(εσν)ᾱ∂νφσ̄µ∂µψ + iδψ†σ̄µ∂µ(σνε†)α∂νφ
= −ε†∂µφ∗∂µφ− ε∂µφ∗∂µφ+ ∂µ(εσµσ̄νψ∂νφ∗ − εψ∂µφ∗ + ε†ψ†∂µφ)
En la manipulación de la expresión anterior se usan las relaciones (A.13) y (A.14)
para obtener el resultado final.
Se ve entonces que el Lagrangiano es invariante bajo SUSY pues sumando (B.6)
y (B.7) para obtener la variación total del Lagrangiano lo que queda es una derivada
total y esta deja invariante la acción.
Álgebra de SUSY e introducción del campo auxiliar
Lo siguiente al revisar transformaciones es mostrar que el álgebra es cerrada, es decir,
el conmutador entre dos transformaciones dadas por distintos parámetros también
es otra simetŕıa de la teoŕıa.
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Para el campo escalar se tiene:
[δε1, δε2]φ = δε1(ε2ψ)− δε2(ε1ψ) = −i(ε2σνε†1 − ε1σνε
†
2)∂νφ (B.8)
Analizando la expresión anterior desde el marco de Heisenberg −i∂ν corresponde al
generador de traslaciones Pµ lo cual produciŕıa una traslación en el campo escalar.
Realizando el conmutador para el fermión ψ y usando la identidad de Fierz (A.15)
para simplificar la expresión se obtiene:











Donde si se imponen las ecuaciones de movimiento para ψ los últimos dos términos
de la expresión anterior se hacen cero. Esto quiere decir que el álgebra de SUSY
es cerrada sobre de la superficie de masas (s.m.)∗ más no inmediatamente fuera de
esta.
El número de grados de libertad bosónicos debe ser igual al de grados de libertad
fermiónicos y esto sucede sobre de la s.m. puesto que aunque el espinor de Weyl
es complejo de 4 componentes al imponer las ecuaciones de movimiento (condición
sobre de la s.m.) los grados de libertad se reducen a dos y estos son iguales a los
del campo escalar φ. Pero al pasar fuera de la s.m. ya no son iguales y por ello
debe introducirse un nuevo campo escalar F para igualar estos grados de libertad
restantes.
Este nuevo campo escalar F debe introducirse de manera que sobre de la s.m. no
tenga grados de libertad, por lo que el nuevo Lagrangiano debe ser:
Laux = F
∗F (B.10)
Aśı mismo para mantener que SUSY sea cerrada fuera de la s.m. deben introducirse
las nuevas transformaciones:
δF = −iε†σ̄µ∂µψ, δF ∗ = −i∂µψ†σ̄µε, (B.11)




∗En este trabajo se usa el término sobre la superficie de masas y fuera de la superficie de masas
para denotar lo que en la literatura usualmente aparece como on-shell y off-shell respectivamente
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Siguiendo con la reformulación, las variaciones en los Lagrangianos separados también
cambiarán:
δLaux = i∂µψ
†σ̄µεF − iF ∗ε†σ̄µ(∂µψ) (B.13)
δLf = δoldLf + iε†F ∗σ̄µ∂µψ + iψ†σ̄µ∂µ(εF )
= δoldLf + iε†F ∗σ̄µ∂µψ + ∂µ(iψ†σ̄µεF )− i(∂µψ†)σ̄µεF
(B.14)
Donde δoldLf se refiere a (B.7).
Aśı pues, la introducción de este nuevo campo F deja invariante la acción S =
Ls + Lf + Laux y procediendo de manera similar a como se procedió antes para
mostrar que el álgebra era cerrada sobre de la s.m. se procede para el campo F y ψ
y se halla que en general:
[δε1, δε2]X = −i(ε2σµε†1 − ε1σµε
†
2)∂µX (B.15)
Para X = φ, φ∗, ψ, ψ†, F, F ∗, lo que hace ahora la simetŕıa cerrada sobre y fuera de
la s.m.
Supercorrientes y Supercargas
Cuando la acción es invariante bajo una transformación esto implica que habrá una
corriente conservada, como lo establece el teorema de Noether, y para la transfor-
mación SUSY no es la excepción existiendo una supercorriente conservada Jµα con
ı́ndices espinoriales. Para calcular estas corrientes se usa la expresión dada por el
Teorema de Noether para campos:





δX − V µ (B.16)
Donde V µ es un objeto cuya divergencia es la variación funcional del Lagragiano
bajo la transformación.
Calculando la supercorriente conservada se obtiene:
εJµ + ε†J†µ = ∂µφδφ
∗ + ∂µφ





De esta expresión se puede identificar que las supercorrientes conservadas son:
Jµα = (σ
µσ̄νψ)α∂νψ
∗, J†µα = (ψ
†σ̄µσν)α̇∂νφ (B.18)












Las cuales generan las transformaciones SUSY y cumplen como operadores cuánticos:
[εQ+ ε†Q†] = i
√
2δX (B.20)






















Donde se usó el hecho de que en el marco de Heisenberg el conmutador de [P µ, X] =
i∂µX con P µ como el generador de traslaciones en el espacio tiempo.



























Si se usa el hecho de que los parámetros ε son arbitrarios y se extraen de la expresión
anterior se obtienen las relaciones:
{Qα, Q†α̇} = −2σ
µ
αα̇Pµ (B.24)
{Qα, Qβ} = {Q†β̇, Q
†
β̇
} = 0 (B.25)
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La cual es precisamente el álgebra SUSY, que aunque obtenida para este modelo




Como se mencionó en el caṕıtulo 3 para las interacciones entre los neutralinos y
los quarks sólo se tomaron diagramas a nivel árbol, omitiendo los aportes de dia-
gramas con bucles que son el aporte de interacciones con gluones. Si se quisiera
hacer un cálculo más detallado y exacto deben incluirse los diagramas de la figura
C.1. La expresión para los acoples debidos a estos diagramas se puede encontrar
expĺıcitamente en [5].
Figura C.1: Diagrama de Feynman para la interacción gluonica con neutralinos, lo
cual contribuye a la amplitud escalar de dispersión elástica de neutralinos con el
núcleo.
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70
Bibliograf́ıa
[1] J. P. Striker and P. J. E. Peebles. A numerical study of the stability of flattened
galaxies: or, can cold galaxies survive? The Astrophysical Journal, 186:467–
480, 1973. 1
[2] Planck mission website, June 2014. URL http://www.esa.int/Our_
Activities/Space_Science/Planck. 3, 4
[3] Wilkinson Microwave Anisotropy Probe, June 2014. URL http://map.gsfc.
nasa.gov/news/. 3
[4] Douglas Clowe, Marusa Bradac, Anthony H. Gonzalez, Maxim Markevitch,
Scott W. Randall, Christine Jones, and Dennis Zaritsky. A direct empirical
proof of the existence of dark matter. Astrophys. J., 648:109–113, 2006. 3
[5] Gerard Jungman, Marc Kamionkowski, and Kim Griest. Supersymmetric dark
matter. Phys. Rept., 267:195, 1996. doi: 10.1016/0370-1573(95)00058-5. 3, 10,
17, 18, 22, 23, 69
[6] Hitoshi Muyarama. Physics Beyond the Standard Model and Dark Matter.
Lectures at Les Houches Summer School, Session 86, Particle Physics and Cos-
mology: the Fabric of Spacetime, arXiv:0704.2276v1, 267, 2006. 3
[7] Jacob D. Bekenstein and Robert H. Sanders. TeVeS/MOND is in harmony
with gravitational redshifts in galaxy clusters. Mon. Not. Roy. Astron. Soc.,
421:L59–L61, 2012. 4
[8] P.A.R. Ade et al. Planck 2013 results. I. Overview of products and scientific
results. 2013. 4
[9] The Large Hadron Collider, June 2014. URL http://home.web.cern.ch/
topics/large-hadron-collider. 5
[10] A Toroidal LHC Aparatus, June 2014. URL http://atlas.ch/. 5
71
BIBLIOGRAFÍA
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[25] Justin I. Read George Lake Silvia Garbari, Chao Liu. A new determination of
the local dark matter density from the kinematics of k dwarfs. MNRAS, 425:
1445, 2012. 23
[26] Salucci P., Nesti F., and Gentile G. The dark matter density at the suns
location. Astronomy and Astrophysics, 523:A83, 2010. 23
[27] R. Catena and P. Ullio. The local dark matter phase-space density and impact
on wimp direct detection. JCAP, 1008:004, 2010. 23
[28] Paul J. McMillan. Mass models of the milky way. MNRAS, 414:2446–2457,
2011. 23
[29] Salucci P., Nesti F., and Gentile G. The local dark matter density. J. Phys. G:
Nucl. Part. Phys., 41, 2014. 23
[30] Peter J. Mohr, Barry N. Taylor, and David B. Newell. Codata recommended
values of the fundamental physical constants: 2010. Rev. Mod. Phys., 84:1527–
1605, 2012. 23, 32
[31] B. Dimitrov, J. Engel, and S. Pittel. Nuclear shell model calculations of
neutralino-nucleus cross sections for 29Si and 73Ge. Phys. Rev. D, 51:47, 1995.
23
[32] V.A. Beylin, V.I. Kuksa, R.S. Pasechnik, and G.M. Vereshkov. Diagonalization
of the neutralino mass matrix and boson-neutralino interaction. Eur. Phys. J.
C, 56:395, 2008. 32
[33] J. Beringer et al. (Particle Data Group). 2012 review of particle physics. Phys.
Rev. D86, page 010001, 2012. 32
[34] Super Cryogenic Dark Matter Search, June 2014. URL http://cdms.
berkeley.edu/. 34
[35] EDELWEISS-III Experiment for direct detection o WIMP dark matter, June
2014. URL http://edelweiss.in2p3.fr/index.php. 34
[36] V. Dimitrov, J. Engel, and S. Pittel. Phys. Rev. D, 51:291, 1995. 34
[37] Dark Matter pdg, June 2014. URL http://pdg.lbl.gov/2011/reviews/
rpp2011-rev-dark-matter.pdf. 35, 46
[38] M.T. Ressell and D.J. Dean. Spin-Dependent Neutralino-Nucleus Scattering
for A 127 Nuclei. Phys. Rev. C, 56:535–546, 1997. 42
73
BIBLIOGRAFÍA
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